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ANKÜNDIGUNG. 



DaH voiliegeüde liucb stellt sich die Aufgabe, eine DarsteUiingl 
les WiBBena unserer Zeit vom Bau und von den Gesetzen de^ 
Jniversums zu geben. Ks wendet sich an einen größeren I e 
treis, und deshalb iat der miigUchst ToHständigen Zusammeii^l 
Stellung der direkten Forschungsergebnisse und der Ilarsteilui 
der Theorien und der Vorstellungen, die an sie geknüpft f 
eine Beschreibung der Beobacbtungsmethoden und der Instrumente! 
vorauf geschickt, die den Leser auf dem Gebiete oiientieren soll 1 
Die mathematische Behandlung ist möglichst einfach gehalten,; 
so daß dem mit den tirundlehren der höheren Mathematik > 
trauten Leser keine Schwierigkeiten erwachsen werden Die 1 
gefügten Figuren werden in der Regel aber auch ohne tieferes 
Sindringen in die mathematische Begründung das ^ erst^ndnis 
der Resultate zu vermitteln Termögen und sie dei Anschauung 
näher bringen, so daß auch den Freunden der Himmelsfurschung, 
die zur Lösung sehr vieler der wichtigsten Probleme ebenso be- | 
rufen sind, wie die Fachgelehrten, Anregung und Förderung ; 
geboten wird. 



l!ri 



1 Dezember 1905. 



Friedrich Tieweg nod Sohn. 
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VORWORT. 



ZJur Ermittelung der Anordnung und der Bewegungen 
der einzelnen Glieder der Stenienwelt, die den uneDdliehen 
Raum erfüllt, haben die Aetrometrie, die meBsende Ästro- 
nomie, und die Astrophysik, die sich mit der Natur der 
Himmelskörper beschäftigt, in gleicher Weise beizutragen. 
Erst seit beide, sich ergänzend und stützend, zur Lösui^ 
dieses großen Problems mitwirkten, ist es mit den so sehr 
entwickelten Hilfsmitteln der jetzigen Zeit möglieh geworden, 
die wesenüichen Fortachritte lu erzielen, die unser heutiges 
Wissen als ein fest begründetes unterscheiden von den 
schwankenden Hypothesen früherer Zeit Eine Beihe der 
wichtigsten Entdeckungen der Astrophysik hat in den letzten 
Jahrzehnten Schranken hinweggeräumt, die lange Zeit dei' 
Forschung ein unerbittliches Halt geboten hatten, und deren 
Fallen auch der Astrometrie neue Bahnen geöffnet hat. 
Eine übersichÜiche Darstellung der ErrungenachafteD auf 
diesem speziellen Gebiete, die der deutschen Literatur noch 
fehlt, dürfte als Anregung zu weiteren Bemühungen, um die 
vorhandenen Lücken auszufüllen, dem speziell sich mit der 
Frage beschäftigenden Forscher nicht unwillkommen sein, 
könnte gleichzeitig aber auch dazu dienen, neue Hilfskräfte 
heranzuziehen. Der Verfasser ist daher der Anregung der 
Verlagsbuchhandlung gern gefolgt, und hat versucht, auf 
den nachfolgenden Blättern den g^enwärtigen Stand der 
Frage zu zeichneu. 
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Die Auseinandersetzung der Beobachtungsmetlioden im 
eretea Abachuitt ist nur ganz kurz gehalten. Sie soll nur 
zur Orientierung dienen, war aber nicht ganz zu umgeben, 
ohne fürchten zu miiseen, das VerstaDdniB der Keeultate 
weiteren Kreisen, teilweise wenigstens, wesentlich zu er- 
schweren. Im zweiten Abschnitt sind in möglichster Voll- 
ständigkeit die Resultate, die Bausteine zu dem zu errich- 
tenden Gebäude, zusammengetragen. Sie sind nur soweit 
berücksichtigt, als sie für den vorliegenden Zweck Interesse 
beanspruchen dürfen. Dann folgt im letzten Abschnitt die 
Darstellung der auf diese Einzelresultate sich stützenden 
Theorien vom Bau des Universums. 

Dank dem großen Entgegenkommen der Verlagsbuch- 
handlung ist es mir möglich gewesen, die Anschaulichkeit 
der Resultate durch eine größere Zahl von Abbildungen 
wesentlich zu erleichtem und zu erhöhen; auch habe ich 
dem Buche zwei Karten der Pole der Bewegungen von über 
300 Sternen beifügen können, die sich als ein wichtiges 
Hilfsmittel zum tieferen Eindringen in die Natur der Be- 
wegungsgesetze im Fisstemsystem erweisen dürften. 

Mit herzlichem Dank habe ich ajich der Unterstützung 
zu gedenken, die mir durch die Herren Geheimrat H. C. 
Vogel, Prof. E. C. Pickering und Prof. W. W. Campbell 
durch Übermittelung neuerer Ergebnisse über die Bewegung 
bzw. die Spektra der Sterne mit bekannter Parallaxe zuteil 
geworden ist, sowie der Gefälligkeit des Herrn Hofrat Wolf, 
der mir gestattete, seine herrliche Aufnahme des Amerika- 
nebels reproduzieren und dem Buche beigeben zu dürfen. 

Leider ist es mir nicht mögUch gewesen, im Texte auf 
die mir erst während der Drucklegung der letzten Bogen 
dieses Buches durch die neue Auflage der Populären Astro- 
nomie von Newcomb- Engelmann bekannt gewordenen 
neueren Ansichten von Herrn Kaptejn über die Bewe- 
gungsverhältnisse Bücksicht zu nehmen. Da dieselben in 
den wesentlichen Funkten mit den von mir schon seit Jahren 
vertretenen übereinstimmen und in der Verwerfung der 
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Hypotbese von der Kegelloaigkeit der Spezialbewegungeu der 
Sterne gipfeln, so genügt es, hier noch kurz darauf hinzu- 
ireiBen. 

Um dnrch QuellenangabeD die Darstellung nicht sehr 
häufig unterbrechen zu müssen, ist im dritten Teile des 
Anhanges ein Literaturrerzeiclmis hinzugefügt, welches als 
Ratgeber für ein eingehenderes Studium der Einzelheiten 
dienen kann. Bei den in den Text eingefügten Nachweisen 
sind die folgenden Abkürzungen angewendet: 

A. J. = Astronomjcal Journal, 

A. N. = Astronomische Nachrichten, 

A. P. J. ^ Astrophysical Journal, 
RA, = Bulletin Astronomique, 

B. D. = Bonner Durchmusterung, 

C. D. = Gordobaer Durchmusterung, 

C. P. D. ^ Cap Photographic DurchmuBterung, 

(J. ß. ^ Gomptes rendues des seauces de l'Acad. d. 

Paris, 
M. N. ^ Monthly Notices o£ the Royal astr. Society, 
P. D. ^ Potsdamer photometrische Durchmusterung, 
V. J. S. = Viertel] ahras ehr ift der aatr, Gesellschaft 

Kiet, im Xorember 1905. 

Hermann Kobold. 
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Einleitung. 



Kein anderes Gebiet im Reiche der Naturwiaaenschaften läßt 
den groüea und bedeutangs vollen Unterachied zwischen der 
Forschungs weise und den Zielen des Strebens uoseree Zeitalters 
und denjenigen der hinter uns liegendes Jahrhunderte in höherem 
Maße erkennen und ist von ihm stärker heeinflnßt als das Gebiet 
der Fragen, die sich beziehen auf unseren Standpunkt im un- 
ermeQlichen All and aaf das Bild, das wir uns in unserem Geiste 
von diesem All machen. Die weit überwiegende Mehrzahl der- 
jenigen Tatsachen, die hier zur Wahrheit zu leiten vermögen, 
bleibt bei den für unser Begrifis vermögen ganz uafaßbaren 
Dimensionen des Raumes, den vir unserer Forschung tinterwerfen 
müssen , um zum Ziele gelangen zu können , dem unbewaffneten 
Auge verhüllt. So lange daher das Äuge dem forschenden Geiste 
das alleinige Hilfsmittel war, um in die Mannigfaltigkeit der Er- 
scheinungen einzudringen, war der Blick in so enge Grenzen 
gebannt, daß der grübelnde Verstand nur auf dem Wege der 
Spekulation versuchen konnte, in die Geheimnisse einzudringen 
und die Gesetze zu ergründen, die eich am gestirnten Himmel in 
ewig unveränderlicher, das menschliche Gemüt mit Staunen und 
Bewunderung erfülle oder Weise oSenbaren. So sehen wir denn in 
der Tat, daß bis auf die Zeiten des Kopernikus unsere Forschung 
diesen Weg wandelte, um eine Brücke zu suchen über die un- 
ergründliche Eluft, die das der direkten sinnlichen Wahrnehmung 
zugängliche Gebiet trennt vom Unendlichen, die vom Chaos der 
Erscheinungen hinüberführt zu der erhabenen Gesetzmäßigkeit, 
die wir ahnend auch in den entferntesten Tiefen dieses unend- 
lichen Raumes voraussetzen. Aber die Zahl der Anhaltspunkte 
war eine zu geringe, die FSden, an die die Forschung sich halten 
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Bollte, waren zu locker und za kurz, es blieb ein weiter freier 
Spielraum , in dem die Phantaiie in fast unumschränkter Weise 
schweifen konnte. 

Da in dem Rahmen dieses Buches an anderer Stelle kein 
Platü sein wird für die Ideen, die Tor der Begründung unserer 
beutigen Stellarastronomie durch Herscbel herrHchten, so möge 
der Versuche Jener Zeiten, den Bau des Weltalls zu enthüllen, 
hier kurz gedacht werden. Wie Kopernikus bezüglich der Fix- 
sterne noch festhielt au der prima sphaera immobilis der Allen, 
so nannte auch Kepler die Sonne noch das Herz des Universums, 
das, fast Im Zentrum einer großen Hohlkugel von dünner, durch 
die Gesamtheit der Fixsterne gebildeter Wandung stehend, die 
Quelle des Lichtes und der Wfirme ist Erst Elnyghena räumte 
den Fixsternen denselben Bang ein, der unserer Sonne zukommt, 
indem er sie in den Mittelpunkt einzelner, ziemlich regelmäßig im 
Welteuraume verteilter Planetensysteme stellte, und Thomas 
Wright, 1734 Toröttentlichte „Neue Theorie des Weltalls" legte 
gleichfalls der MilcbstraQe für das FixsternHystem dieselbe Be- 
deutung bei, wie sie die Ekliptik fCtr unser Sonnensystem hat. 
Das sind Gedanken, die in den späteren Arbeiten auf diesem 
Gebiete immer wieder aufgenommen wurden und dieselben mehr 
oder weniger beeinflußt haben. Sie bildeten jedenfalls für Kaut 
den Ausgangspunkt, für seine 1755 als „Naturgeschichte des 
Himmels" veröSentlichte Theorie des Weltalls, mit der die einige 
Jahre später, nämlich 1760 von Lambert in seiner „Photometrie" 
auseinandergesetzte Theorie viele gemeinsame Züge hat, obwohl 
beide im übrigen völlig unabhängig voneinander sind. Das 
leitende Motiv ist für Kant wie für Lambert der Crrundgedanke 
der SteUarastronomie : die Fixsterne gleichen der Sonne, sie sind 
selb etl Buchten de Körper von ähnlicher Masse und Leuchtkraft 
wie die Sonne, und ihre Bewegungen erfolgen nach dem Gravi- 
tation sgesetze. Wie also unsere Sonne die Beherrscherin unseres 
Planeten System es ist, so betrachten beide auch die übrigen Fix- 
sterne als Zeutralkörper von Systemen, die dem Sonnensystem 
analog gebaut sind. Das sind die Systeme der ersten Ordnung. 
In einem Systeme der zweiten Ordnung nehmen nun bei Kant 
die Fixsterne dieselbe Stelle ein, wie die Planeten in den Systemen 
der ersten Ordnung, sie bewegen sich in geschlossenen Bahnen 
um einen im Mittelpunkte des Systemes stehenden Zentralkörper 
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Ton überwiegender Masse. Entsprechend der Anordnung der 
Pltmetenbahnen bezüglich der Ekliptik gibt es auch in dem 
Systeme der zweiten Ordnung eine Hauptebene, um welche die 
Bahnen der Fixsterne zusammengedrängt eind. Sie tritt uns für 
dasjenige System, dem unsere Sonne angehört, am Himmel ent- 
gegen als die MilchstraCe. Die BtiUe des Zentralkörpers in 
unserem Milchstraßensysteme weist Kant dem Sirius zu, den er 
für hinreichend groß hält, um diesen Platz auszufallen. Die 
unserem Milchstraßensysteme koordinierten Fixstern Systeme stellen 
eich am Himmel dem Auge dar in der Gestalt der Nebelflecken. 
Die Gravitationskraft Tereinigt alle diese Milchstraßensysteme 
wieder zu einem Systeme höherer Ordnung Ton in den Grund- 
zügen ähnlichem Aufbau, und in dieser Weise kann man die 
Entwickelung sich beliebig weit fortgesetzt denken. Bei Lam- 
bert ist das System der zweiten Ordnung, das die sämtlichen 
uns getrennt sichtbaren FiKsteme, die Zentraikörper einer gleich 
großen Zahl von Sonnensystemen, zusammenfaßt, ein Sternhaufen. 
Da nur das Torhandensein eines Zentral körpers die nötige Sta- 
bilität solcher Systeme zu verbürgen acheint, setzt auch Lambert 
einen solchen für jedes dieser Systeme voraus. Speziell für das 
System, dem unsere Sonne als ein Glied angehört, sucht er ihn, 
weil keiner der Fixsterne ihm von hinreichender Masse erscheint, 
in einem dunkeln Körper und weist auf den Orionnebel hin als 
dasjenige Objekt am Himmel, das den größten Anspruch auf die 
Rolle des Zentralkörpers unseres Sternhaufens erheben könne. 
Eine nach Millionen zählende Anzahl solcher Sternhaufen ist ver- 
einigt zu einem Systeme höherer Ordnung. Sie sind angeordnet 
in Gestalt eines linsenförmigen Körpers, eines Botati ongspharoids, 
dessen eine Achse äußerst klein im Vergleich zu der anderen ist. 
Im Mittelpunkte desselben befindet sich wieder ein vermutlich 
dunkler Zentraikörper von riesigen Dimensionen und gewaltiger 
Masse. Das System der mit unserem Sonnenatemhaufen verbun- 
denen Sternsysteme erscheint uns in der Gestalt der Milchstraße 
am Himmel. Der weitere Aufbau bleibt nun derselbe wie bei 
Kant. 

Dies sind in möglichster Kürze die Grundlagen der beiden 
Theorien , die wir als das Ergebnis der spekulativen Behandlung 
unseres Problems anzusehen haben. Zu ihrem Aufbau sind im 
wesentlichen nur Analogieschlüsse verwandt, und so stellen diese 
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Theorien aach heate noch im großen und ganzen diejenigen An- 
schanungeu dar, die wir für berechtigte und den Erfahrungen 
nicht zuwiderlaufende ansehen mfl*een. Soweit beide Theorien 
sich unteracheiden , scheint die Erfahrung sich auf die Seite 
Lamberts zu stellen; die dunkeln Zentralkörper sind allerdings 
nicht vorbanden, ihre Annahme ist, wie die Erfahraug lehrt, 
nicht nötig. 

Der durch Beobachtungen wirklich gesicherte Kern, an den 
diese philoBOphisohen Spekulationen anknüpfen , war eia sehr 
kleiner, und sie Terloren sich gar schnell in Regionen, die dem 
meDSchlichen BegrifisTermögen wohl stets yerschloseen bleiben 
werden. Wir staunen in ihnen ein zwar schönes Gebäude an, 
fühlen aber sofort, daU ihm die Grundmauern und festen Eck- 
pfeiler fehlen. 

Aber schon als Galilei das Fernrohr auf den Himmel 
richtete und dadurch eine reiche Fülle neuer Tatsachen von 
ausschlaggebender Bedeutung enthüllte, hatte die Forschung in 
neue Bahnen eingelenkt. Langsam, aber stetig versuchte sie von 
da ab durch strenge, mit peinlichster Vorsicht ausgeführte Ar- 
beiten und durch mühevolle Beobachtungen von immer wachsen- 
der Feinheit die Schwierigkeiten hinwegzuräumea , die den Weg 
zur Erkenntnis noch versperren. Die außerordentlichen Bereiche- 
rungen des Wissens, die jene Zeiten Keplers und Galileis uns 
brachten, kamen in erster Linie, weil das Interesse zunächst sich 
naturgemäß jenen Körpern zuwandte, mit denen unsere Erde durch 
die eageu Bande der Zusammengehörigkeit verknüpft ist, dem 
Sonnensystem zu gute, und es zeigen sich infolgedessen in den 
beiden nächsten Jahrhunderten die hervorragenden Geister der 
mathematischen Wissenschaften absorbiert durch das Studium 
der Bewegungen der zu ihm gehörenden Körper. Wir sehen, wie 
Theorie und Beobachtung wetteifernd sich gegenseitig befruchten 
und zn immer erneuten Anstrengungen anspornen, um schließlich 
dem menschlichen Geiste die volle Herrschaft über alle Bewegnngs- 
vorgänge innerhalb der Grenzen dieses Syatemes zu erringen. 
Gegen Ende des 18. Jahrhunderts schien die theoretische Astro- 
nomie dieses Ziel erreicht zu haben. Die Hauptprobleme der 
Bewegung hatten eine Lösung gefunden, die, wenn auch mathe- 
matisch nicht vollkommen, weil nicht vollständig, den Astronomen 
zunächst befriedigte, weil er, durch seine Beobachtungen gewöhnt. 
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der Wahrheit nnr Schritt für Schritt näher zu kommen, nicht 
davor zurückschreckte, auch hier bei der Rechnung nur durch 
wiederholte Näherung auf immer umständlicher werdenden Pfaden 
sein Ziel zu erreichen. Es muß daher ganz natürlich erscheinen, 
daß von diesem Zeitpunkte ab die Wisaensohaft das Bereich ihrer 
Forschungen zu erweitern trachtete und dem Verstände die Tiefen 
des UniversuniB zugänglich zu machen suchte, in die man bis 
dahin nur mit staunender Bewundemng hin ausgeblickt hatte. 
Freilich bedurfte es, um auch nur die ersten noch unscheinbaren 
Früchte dieses Strebena zu zeitigen, erst noch einer sehr weit- 
gehenden Entwickelung der instr um enteilen Hilfsmittel. Die Ent- 
deckungen, die William Her echel mit seinen selhstkonstruieiten 
Biesen femroh ren machte, waren die Einleitung zu neuen, staunen- 
erregenden Fortschritten, und die Erfindung der Spektralanalyse, 
die Einführung der photographi sehen Beobachtung, die Messung 
der Bewegungen im Visionsradius waren die weiteren Epochen, 
die, jede für sich unser Wissen durch in schneller Folge hinzu- 
kommende neue Erkenntnisse außerordentlich erweiternd, in der 
kurzen Spanne eines Jahrhunderts uns zu vorher ungeahnten 
Erfolgen geführt haben. 

Auf den folgenden Blättern soll der Versuch gemacht werden, 
die Ergebnisse der Forschung im Zusammenhange vorzuführen, 
□nd dann die Vorstellnngen zu entwickeln, die wir ans jetzt vom 
Bau des Universums gebildet haben. 

Wenn wir vor unserem Auge die Wunder des Fixatero- 
himmela ausgebreitet sehen , und wenn wir uns dann bemühen, 
Ordnung und Regel in der schier überwältigenden Mannigfaltig- 
keit der Erscheinungen zu schaffen , so bieten uns der Ort und 
die Erscheinungsweise der Gestirne, ihre Helligkeit, ihre Farbe, 
ihre physikalischen Eigenschaften Hilfsmittel, die wir unserem 
Zwecke dienstbar machen können. Der Beitrag, den diese ver- 
schiedenartigen Elemente zu dem Endergebnis beiznsteaem ver- 
mögen, ist ein sehr verschiedener. Der Ort, die Ortsfindernng 
und die Helligkeit sind die Ha uptatütz punkte unserer Forschung, 
während die Farbe und das Spektrum, vorläufig wenigstens, im 
Hintergrunde stehen. Wir verfolgen zunächst die Forschung in 
diesen Einzelfragen und fassen die Resultate dann zum Gesamt- 
bUde 
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Erster Abschnitt 

Die Instromente und Beobachtungsmethoden. 



1. Die Ortsbestimmung. Den Ort der Gestirne hat 
man schon in den frühesten Zeiten für das Studium der Verhält- 
nisse im FiiBternsystem dienstbar zu machen gesucht, indem 
man diejenigen Objekte, die sich dem freien Anblicke als scheinbar 
zusammengehörig aufdrängten, zu den bekannten Sternbildern 
vereinigte.' Dem großen historischen Interesse, das diesen auf 
den Himmel gezeichneten Figuren innewohnt, steht nur eine 
geringe Wichtigkeit für das Studium der Astronomie gegenüber. 
Unsere Kenntnis dieser ron den Chaldäem und Ägyptern ein- 
geführten und später durch die Griechen erweiterten Sternbilder 
beruht im wesentlichen auf Ftolemäus, der in seinem Katalog 
Ton 1028 Sternen die einzelnen Objekte beschreibt nach ihrer 
Stellung und Bedeutung für die einzelnen Bilder, so daß also 
z. B. Aldebaran bezeichnet wird als das Auge des Stieres. Nach 
diesen Angaben können wir die damals gebrauchten Sternbilder 
rekonstruieren. Zur Ausfüllung der zwischen diesen alten Stern- 
bildern gebliebenen Lücken sind später Terschiedentlich weitere 
hinzugefügt, und es ist auch der Südhimmel in gleicher Weise 
bearl>eitet. Diese Neueinführungen kamen aber in der Begel 
nur in sehr beschränkter Weise in Gebrauch. Ordnung ist erst 
wieder entstanden durch die jetzt allgemeine Annahme der von 
Argelander in seiner Uranometria nova und der toel Gould in 
seiner UranometriaArgentina eingeführten Sternbilder. Der gegen- 
wärtige Gebrauch dieser Sternbilder in der Wissenschaft sieht 
völlig ab von der Beziehung der einzelnen Sterne zu diesen 
Figuren. Es ist vieimehr jedem der helleren Sterne neben der 
Bezeichnung der Figur, der er angehört, einmal nach der von 
Bayer 1603 eingeführten Art der Bezeichnung ein meist griechi- 
scher Buchstabe zugeordnet, wobei die Reihenfolge der Buchstaben 
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im Alphabet der Reihenfolge der Sterne Dach ihrer Helligkeit 
innerhalb der einzelnen Sternbilder entsprechen sollte. Daneben 
ist aU Ergänzung noch die seit Flamsteed gebränchlicbe Be- 
zeichnnng der helleren Sterne Jedes Stemhildes nach ihrer Reihen- 
folge im Sinne der jährlichen scheinbaren Bewegung der Sonne 
durch Zahlen beibehalten. Diesen RegeLa entsprechen Bezeich- 
nungen wie a Tanri, 10 Tanri, m Tanri. Wegen der ünvoU- 
ständigkeit des Flamateedschen TerzeiohnisaeB , zum Teil auch 
wegen fehlerhafter Bezeichnung oder anderer Begrenzung der 
Figuren, sind aber für eine größere Zahl nördlicher Sterne aoch 
die Nummern des Hevelechen Verzeichnisses als Zusatz in Ge- 
branch, während für die Südhalbkugel die Numerierang in 
Goulds CJranometrie häu£g beibehalten wird. Es ist dann aber 
nötig, diese abweichende Zählung durch die Hinzufügung Hev. 
bzw. G. zu kennzeichnen. Es bezeichnen dementsprechend die 
Angaben 35 Cassiopejae und 35 Hey. Cassiopejae zwei verschie- 
dene Objekte. Bei den schwächeren Sternen endlich wird nur 
das Sternbild angegeben, in dessen Gebiet der Stern fällt, und es 
werden dabei die Grenzen der einzelnen Sternbilder den beiden 
oben erwähnten Uranometrien entsprechend angenommen , und 
andererseits tragen die bemerkenswertesten Objekte des Himmels 
TOD alters her besondere Namen, wie Sirins, Wega. Der Zweck 
dieser Benennung der Fixsterne kann in unserer Zeit natürlich 
nur darin erblickt werden, daß auf diesem Wege eine leichte 
Bezeichnung und eine schnelle Orientierung über den genäherten 
Ort des Objektes am Himmel gewährt wird, nnd hieraus ist auch 
die Berechtigung zur Beibehaltung dieser Benennungen herzu- 
leiten. 

Für die Zwecke der Stellarastronomie ist eine weit genauere 
Kenntnis des Ortes der Fixsterne erforderlich, die nicht darch 
Zeichnung oder Linienziehung am Himmel, sondern nur durch 
genaue Vermessung geliefert werden kann. Die Ausführung dieser 
Vermessung ist Sache der praktischen Astronomie und ein näheres 
Eingehen auf dieselbe ist hier nicht am Platze. Wir haben die 
Resultate, d. i die genauen Orter der Fixsterne, als gegeben zu 
betrachten und uns nur über die Art dieser Angaben zu unter- 
richten. Die erste feste Richtung, Ton der wir ausgehen bei der 
Bestimmung des Ortes eines Gestirnes an der Sphäre, ist die 
Richtung der Umdrehungsachs e des Erdkörpers, die wir durch ein- 
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faiihe BeobachtnDgeD des scheinbarea Laufes derjeaigen Fixsteroe, 
die wir in der N&he der Sobnitt punkte dieser Richtung mit der 
Sphäre, der beiden Himmelspole, sehen, festlegen. Die dnrch den 
Mittelpunkt der Sphäre, das Ange des Beobachters oder ^nch den 
Erdmittelpunkt, da wir beide verwechseln därfen, eenkreoht zu 
dieser festen Richtung gelegte Ebene ist die Fundamentalebene 
fflr die Ortsbestimmung der Gestirne. Sie schneidet die Sphäre 
im HImmels&quator. Zur Festlegung eines Punktes an der Sphäre 
legen wir durch die Erdachse und den betreffenden Punkt eine 
Ebene; sie achneidet die Sphäre in einem größten Kreise, der 
durch die beiden Himmelspole und den zu bestimmenden Punkt 
geht. Piese Kreise heißen Stnndenkreise. Der auf dem Stnnden- 
kreise gemessene senkrechte Abstand eines Punktes rem Äquator 
heißt die Deklination ; sie wird positiv auf der nördlichen, negativ 
auf der südlichen Hemisphäre gerechnet. Die zum Äquator 
parallelen Kreise der Sphäre, die die Punkte gleicher Deklination 
enthalten, heißen Parallelkreise. Der Abstand des Schnittpunktes 
des Stunden kreis es mit dem Äquator von einem bestimmten festen 
Punkte im Äquator, gezählt im Sinne der jährlichen scheinbaren 
Bewegung der Sonne, heißt die ßektaszension (AR) des betreffen- 
den Pnoktes. Die feste Anfaugsrichtuug für die Zählung der 
Rektaszensionen können wir nicht im Anschluß an die Fixsterne 
wählen, weil am Himmel alles in beständiger und noch un- 
bekannter Bewegung ist. Wir müssen unsere Wahl stützen auf 
die Bewegung der Körper unseres Sonnensystems, weil wir diese 
Bewegung durch Beobachtung und Rechnung verfolgen können. 
Es dient daher als Anfangsrichtung der Rektaszensionen die Linie, 
in welcher die Ebene des Äquators geschnitten wird von der 
Ebene der Erdbahn, der Ekliptik. Ursprünglich war diese Wahl 
im Altertum getroffen aus Zweckmäßigkeit sgründen und weil das 
nächste Interesse der Beobachter sieb knüpfte an die Bewegung 
der Sonne, von der alles Erdenleben seinen Ursprung nimmt. 
Aber auch für unsere Zeiten ist diese Wahl eine zweckmäßige, ja 
notwendige. Die Lage der Erdbahn ist durch die Wirkung der 
Anziehung der übrigen Planeten Änderungen unterworfen. Unsere 
jetzige Kenntnis der Bewegungen und der Massen der Körper unseres 
Sonnensystems ermöglicht uns aber eine hinreichend genaue Be- 
rechnung dieser Bewegung der Ekliptik, so daß wir im stände sind, 
die jeweilige Lage der Ekliptik zu beziehen auf eine im Räume 
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feste Lage derielbeu, etwa auf diejenige Lage, welche die Erd- 
bahn im Augenblicke 1900,0 einnahm. Andererseits ist aber 
auch die Lage der Erdachse and daher diejenige der Ebene des 
Äquators im Räume Bewegungen unterworfen, welche erzeugt 
werden durch die Auziehuug der Körper unseres Sonne Dsyatems 
auf die nicht sphärische, sondern abgeplattete, am Äquator mit 
einem UasBenfiberschuD ausgestattete Erde. Aach diese Be- 
wegung lälk sich analytisch entwickeln als Funktion des Unter- 
ichiedee der Trägheitsmomente des Erdkörpers. Weil wir aber 
die Massen Verteilung im Erdinneren nicht kennen, sind wir nicht 
im Stande, den namerischea Wert der Koeffizienten dieser Ent- 
wickelung theoretisch za bestimmen, mQssea vielmehr die Beob- 
achttmg zu Hilfe nehmen. Nnn führt die mathematische Ent- 
wickelung auf einen Ausdruck, welcher besteht aus einem säkularen 
Gliede, d. h. einer mit der Zeit als Faktor multiplizierten Kon- 
stante, aad periodischen von der Lage der Mondbahn und der 
Stellung Ton Sonne und Mond in ihrer Bahn abhängigen Gliedern. 
Die aus diesen periodischen Gliedern hervorgehende Bewegung 
der Erdachse, die die Natation genannt wird, läOt sich aus dea 
Beobachtungen mit großer Schärfe bestimmen, weil aas allen 
regelmäßigen Beobachtungsreihen , die sich anf mindestens eine 
volle Periode der Änderung der Lage der Mondbahn gegen die 
Erdbahn erstrecken, die systematischen Fehlerquellen herausfallen. 
Das gleiche läßt sich aber nicht erreichen bezüglich des säkularen 
Gliedes, welches als Präzession bezeichnet wird. Hier gehen die 
systematischen Fehler der einzelnen Beobachtungsreihea and die 
persönlichen Fehler der Beobachter mit ihrem vollen Betrage in 
die aus der Verbindung zweier verschiedenen Epochen ent- 
sprechenden Beobachtnngsreihea ermittelte Konstante ein. Wir 
sind daher, trotzdem die Wirkung der Präzession schon dem 
Hipparch bekannt war, noch heute nicht im Besitz einer völlig 
zuverlässigen Bestimmung der Konstanten und müssen bei allen 
von der Präzession abhängigen Untersuchungen eine Korrektion 
dieser Konstante in die Bedingangsgleichungen einführen. Die 
wichtigsten Bestimmungen der Konstante haben zu den folgenden 
fflr die Epoche 1900,0 geltenden Werten geführt: 

Bessel 50,247 9" + 0,024 43" T 

0. Struve 50,263 8" + 0,022 68" T 

Newoomb 50,256 4" + 0,022 24" T, 
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worin T die Zeh eeit 1900,0, aiiBgedrückt in Jaltrhuaderten als 
Einheit, bedeutet. Diese als , allgemeine Präzession" bezeichnete 
Größe ist der in der wahren Ekliptik gez&hlte Bogeo, nm welchen 
sich jährlich der Schnittpunkt dea Äquators mit der Ekliptik 
bewegt. Die Yerschiebong erfolgt in der der scheinbaren jähr- 
lichen Bewegung der Sonne entgegengesetzten Richtung. Ihr 
Gesamtbetrag setzt sich zosammen aus zwei Teilen ; nämlich aus 
der durch Soone and Mond bervorgBrnieaen Änderung der Lage 
des Erdäquators, der Lunisolarpräzession, und der durch die 
Anziehung der Planeten hervorgerufenen Änderung der Lage der 
Erdbahn, der PräzeBsion durch die Planeten. Dieae letztere 
wird auf theoretischem Wege völlig genau bekannt, und durch 
die Beobachtung bleibt also nur der erste Teil zu bestimmen. 

Äquator und Ekliptik Bchueiden sich im Fruhlingspunkte 
unter einem Winkel, genannt die Schiefe der Ekliptik, der nach 
Newcombs Bestimmung den für 1900,0 geltenden Wert hat: 

£, =T 23» 27' 8,2ß" — 46,845" T — 0,0059" T* -f- 0,001 81" T'. 

Ea steht also der Pol dea Äquators vom Pole der Ekliptik 
am diesen Winkel fg ab, und die Wirkung der Lunisolarpräzeasion 
beateht darin, daß der Pol des Äquators P um den ruhenden 
Pol £|, der Ekliptik (Fig. 1) einen Kreis mit dem Radius «o 
beschreibt. Bie Nutation üirerseita bewirkt, daß der wahre Pol 
dea Äquators sich nicht auf der Peripherie dieses Kreises bewegt, 
sondern eine Wellenlinie durchläuft, die eu dieser Ereiaperipherie 
Bjmmetriach gelagert ist, während eadlich die Prftzeasion durch 
die Planeten eine geringe Änderung der Lage des Poles der 
Ekliptik, alao des Mittelpunktea des Kreiaes erzeugt. Diese beiden 
letzteren Eracheinungen scheiden hier aber aus als streng bekannt 

Im sphärischen Dreieck zwischen dem Sternort S und den 
Polen jp und JEo bestehen, wenn a und Ä die Rektaazension und 
Deklination des Punkt«B S bezeichnen, die Relationen 

s))iÄ ^ sm^ cosfo -\- eosß sine^ cos^ 
cos d costt = cosß sin Jli 
cosS sinu = — sinß sintQ -^ cosß costQ cosii>. 

Die Lunisolarpräzession bewirkt eine Änderung des Winkels 
V', und zwar eine jährliche Abnahme desselben nm 50,37". Die 
dadurch entstehenden Änderungen der Koordinaten sind: 
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: — (cos £„ + sin £, tg d sin a) - 

da . dii> 




Die durch, die Prazession durch die Planeten hervorgerufene 
Bewegnng des Poles Eq bewirkt eine ÄnderuDg des Winkels «, 
beein£niit S hiogegen nioht Bezeichnen wir ihren Einfluß darch 

( -TT 1 und Betzen dem Gebrauche gemäß 
m=-cose,— + [-)^, n = -s^ns,~^ 



jj = m + f^sinatff8, 77 = "«"^ 

Mit den der Newcombschen Bestimmung 
ittr 1900 geltenden Werten wird 
dil> 



intsprechenden 



- = — 50,3708" 
m = 46,0850" 



[dt). 



0,1248" 
20,0468". 
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Eb wird später häufig nötig a«in , den relativea Ort zweier 
Oeitu'ue ins Auge za fassen. Derselbe wird bestimmt durch die 
Lage und Länge des die beiden Sterne TSrbindenden Bogens 
eines größten Kreises der Sphäre. Wir nennen den Winkel, den 
dieser Kreis bildet mit dem Stundenkreise , den Positionswinkel, 
die Länge des Bogens die Distanz. Der Fositions winke] wird 
gezählt von der Richtung nach dem Nordpol des Himmels aus 
nach der Seite der wachsenden Bektaszensionen hin. 

Neben den Koordinaten der Rektaszenaion und DeUination 
werden später häufig selche zu verwenden sein, die sich auf die 
Ebene der MilchslraCe als Fundnmental ebene beziehen. Nennen 
wir Si die AR des einen im Sternbilde des Ophiuchus gelegenen 
Punktes, in welchem die Milchstraße den Äquator darcbecbneidet, 
und der als der aufsteigende Knoten der MilchstraQe auf dem 
Äquator bezeichnet wird, ferner i die Neigung der Ebene der 
Milchstraße gegen die Ebene des Äquators in diesem Punkte 
und 1 die von diei^em Punkte aus im Sinne der Rektaazenaionen 
gezählte galaktische Länge, b die galaktische Breite eines Punktes, 
dessen AB und Deklination oc, S sind, so gelten die Ausdrücke : 

COS b cosl = cos Ö cos (« — ß) I 

cosb sinl ^ cosd sin{a — £i) cosi + sind sini \ . • (2) 
sinb = — cosd sin(M — Q,) sini -\- sinS cosi ] 

Endlich werden zuweilen die Koordinaten der Länge und 
Breite rorkommen, die sich auf die Ebene der Ekliptik als 
Fundamentalebene und den Frühlingapunkt als Anfangspunkt 
der im Sinne der jährlichen scheinbaren Bewegung der Sonne 
gezählten Länge beziehen. Sind A, ß Länge und Breite eines 
Punktes, dessen AR und Deklination et, S sind, und e die Schiefe 
der Ekliptik für die Beobachtongszeit, so ist 

cos S COSK =:= COsß COS l 1 

COS fi sin « ^ cos s cos ß sin X — s/w s sinß\ • ■ ■ (3) 
sind = sinE cosß sink -\- cose sinß] 

2. Die Helligkeit. Von den physikalischen Eigenschaften 
der Gestirne ist die ungleiche Helligkeit diejenige, die zunSchst 
auffällt und Erklärung fordert. Von alters her war man gewöhnt, 
die dem freien Auge noch eben sichtbaren Sterne als Sterne 
sechster Größe za bezeichnen und eine Anzahl besonders anf- 
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fälliger als Sterne erster Grolle aoBZUzeichiieti. Zwiachen die 
'beiden so definierten Endpunkte der HelligkeitBakala ordnete man 
dann nach dem AngenmaCe die anderen Sterne ein und unter- 
Bchied ao Sterne erster, zweiter bis aechater Große. Das mensch- 
liche Auge iat für die Anffaaanng von Helltgkeitaunterachieden 
aehr empfindlich, und dadurch erhielt diese einfache Methode eine 
sehr große innere Sicherheit. Schon Ptolemäus zeichnete von 
den 1028 Sternen aeinea Verzeichnisaea 154 durch ein derGrößen- 
klae&e beigef Qgtes Zeichen ans, welches angab, daß der betreffende 
Stern heller Qt) oder achwächer (f) sei als das Mittel der der 
betreffenden Größenktasee zugeordneten Sterne. An dieaer Gr5ßen- 
skala hielt man zwei Jahrtausende feat, bis W. Herschel auch 
hier reformatoriach eingrifi. EJ: erkannte die hohe Bedeutung, 
die die Helligkeit der Sterne für daa Studinm des Baues des 
FizBtemsystemea besitzt, und bemühte sich, die Angabe auf mög- 
lichst sichere Grundlage zu atellen. Der Weg, den er einschlug, 
ist auch heute noch in Gebrauch. Während man bislang die 
Helligkeit eines Sternes direkt abgeschätzt hatte, indem man eich 
auf die dem Gedächtnia eingeprägte Helligkeit aakala verließ, führte 
Herachel ateta Vergleichnngen aua; er unterschied zwischen der 
Gleichheit und einem beträchtlichen Helligkeit sunt er schiede noch 
vier Stufen, nämlich: Helligkeitsunterachied eben merklich, sehr 
klein, klein, anffällig. Spätere Untersuchungen haben gelehrt, 
daß diese Unterschiede etwa ein fünftel Größenklassen entaprechen, 
und da Herschel auch noch die Übergänge von einer Stofe zur 
anderen als Angabe benutzte, so entsprechen seine Größenangaben 
in Wirklichkeit zehntel Größen kl assen. Leider war die Bezeich- 
nung, die er wählte, keine glückliche, und so blieb es erst Arge- 
lander vorbehalten, die noch jetzt gültigen Regeln aufzustellen. 
Der jüngere Herschel, der die Arbeiten seines Vaters für die 
Südbalfakagel fortführte, bediente sich zur Feststellung der Hellig- 
keiten einer eigenen, jetzt auch häufig mit bestem Erfolge an- 
gewandten Methode, die er als Methode der Reihenfolge (aequence) 
bezeichnete. Man wählt zunächst eine Reihe von Sternen aus, 
die eine annähernd gleichförmig steigende oder fallende Reihe 
von Helligkeiten bilden. Der H eil igkeits unterschied muß für zwei 
aufeinander folgende Glieder der Reihe ein erheblicher sein. Die 
auszuführende Arbeit beateht dann darin , daß man am Himmel 
Sterne aufsucht, die zwischen je zwei Gliedern dieser Reihe liegen, 
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und daß man nach and nach eine solche Anzahl von Sternen 
pasiender Helligkeit einreibt, daU zwischen den aKmtlioheu Glie-- 
dern der Reihe ein Icontinnierlicher Übergang entsteht. An yer- 
Bchiedenen Beobachtangstagen gebt man von venchiedenen Sternen 
ans und erhält bo durch Verbindung und Anegleichnng der ein- 
zelnen Helligkeitafolgen eine Beihe, in der die der Untersuchung 
unterworfenen Sterne von den beUsten bte herab tu den schwäch- 
sten genau geordnet stehen. Hau hat dann nur noch nötig, für 
einzelne Punkte dieser Reibe ihre Stellang in der Helligkeitsskata 
SU ermitteln, um fttr alle Glieder derselben die Größe festsetEen 
zu können. Mit dieser Herechelschen Methode ist im wesent- 
lichen identisch die Argelanderscbe Methode der Stofen- 
Bchätzung, deren man sich jetzt bedient, wenn man ohne besondere 
photometrische Apparate mit dem Auge allein, und zwar mit dem 
freien Auge oder auch mit dem Fernrohr bei ecbwäcberen Objekten, 
HeUigkeits unterschiede oder Helligkeitsändernngen feBtstellen will. 
Wenn wir zwei Sterne miteinander Tergleichen, die in Wirk- 
lickkeit gleich hell sind, so werden sie ans in der Mehrzahl der 
F&lte auch gleich hell erscheinen, nur zuweilen wird uns der eine, 
ebenso oft aber auch der andere als um ein ganz geringes heller 
erscheinen. Wenn wir aber zwei Sterne zwar auf den ersten 
Blick für gleich hell ansehen , bei längerer aufmerksamer Ver- 
gleichung aber wahrnehmen, daß der eine Stern immer entweder 
gleich hell oder etwas heller, niemals aber schwächer als der andere 
erscheint, so betrachten wir dieses als den geringsten merkbaren 
H eiligkeitsunter schied und setzen ihn gleich einer Stufe. So ist 
.die folgende, durch Argelander eingefOhrte Stufen Schätzung 
leicht verständlich: 

a meistens ebenso hell, zeitweise etwas heller, zeitweise 

aber auch etwas schwächer als 6 ab 

a in der Regel ebenso heU, zeitweise etwas heller als b . alb 
a beim ersten Anblick gleich hell, bei genauerer Ver- 

gleichung stets etwas heller als & a2b 

a beim ersten Anblick schon etwas heller als i> . . a3b 

a merklich heller als b aAb 

Schaltet man in dieser Weise einen zu bestimmenden Stern 
ZwisclieQ zwei andere ein und beschränkt sich auf die vier ersten 
Stnfen der Skala, so erzielt man ein sehr sicheres Resultat. Nach 
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einiger Übang gewdhot man sich an eine sehr konstante Stnfen- 
höhe, die für die meiBten Beobachter noch etwas kleiner als die 
Vio'G-rößenklasae ist. 

Auf diesem Wege hatte sich eine allein anf der Empfindlich- 
keit unseres Auges beruhende, in sich sehr sichere ärößenskala 
herausgebildet. Sie fand zunächst ihre natürliche untere Grenze 
bei der Größe 6, die den mit dem normalen Auge bei gewöhnlichen 
LuftverhältniBsen noch eben sichtbaren Sternen entspricht. Als 
aber das Fernrohr den Blick über diese Sterne hinaus erweiterte, 
da setzte man auch empirisch diese yisuelle GröCenskala fort, man 
bezeichnete Sterne, die um ebenso viel schwächer gegenüber 
Sternen 6. Größe, nie diese gegenüber Sternen 5. Größe erscheinen, 
als Sterne 7™ und schritt in gleicher Weise fort. Aber je weiter 
man sich extrapolierend Ton der festen Grenze C™ entfernte, um 
so unsicherer wurde die Schätzung. Herscbel nannte die an 
der Grenze der Sichtbarkeit für sein 20'- Spiegelteleskop stehenden 
Sterne 20. Größe, während Beasel die in einem der gebräuch- 
lichen kleineren Fraunhof ersehen Kometen such er, die 33 Linien 
Öffnung haben, noch eben sichtbaren Sterne als Sterne 9. — 
10. Größe und Struve die in seinem Refraktor von 9 Pariser Zoll 
Öffnung noch eben sichtbaren Sterne als Sterne 12. — 13. Größe 
bezeichnete. Die Vergleicbung zeigt nun, daß der Besselschen 
Angabe 9. — 10. Größe bei Herscbel die Größe 11, der 
StruTeaehen Angabe 12. — 13. Größe bei Herschel die Angabe 
20. Größe entspricht, and daß die im übrigen fast identischen 
Skalen Bessels und Struves sich weit eher als eine kontinuier- 
liche Fortsetzung der für die helleren Sterne einmal feststehenden 
Skala darstellen lassen als die Herschelsche. Letztere ist 
deshalb ganz verlassen. 

Bei diesen schwächeren Sternen ist nun die ÄnffassuDg der 
Hell igkeits unterschiede noch sicherer als bei den hellen Sternen. 
Man anterscheidet bei einiger Übung sehr wohl, ob die Helligkeit 
eines Sternes der normalen Helligkeit einer vollen Klasse ent- 
spricht, oder ob sie in der Mitte zwischen zwei aufeinander 
folgenden Klassen liegt, oder ob sie sich nicht so weit von der 
normalen Helligkeit entfernt. Man kann also etwa Viertelgrößen 
direkt schätzen, und durch Wiederholung der Schätzung und 
Mittelbildung sind dann bei den Eatalogisierungsarbeiten des 
vorigen Jahrhunderts die bis auf Vio ' Größenklasse gehenden 
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Angaben entstandea. Wir werden später sehen, daß wenigstens 
für die teleskopiscben Steroe diese Genauigkeit der Angabe keine 
illusorische war, sondern Berecbtigang hatte. 

Trotz der großen inneren Sicherheit dieser visuellen Gröfien- 
skala behielt sie doch immer den Charakter einer empirischen. 
Sie entbehrt jeder gesetzmäßigen Grundlage , and es war daher 
nicht möglich, einen Zusammenhang zwischen ihren Stufen und 
der Sternzahl herzustellen. Erst die Auffindung des Fechner- 
Echen Gesetzes: nWir empfinden die HelligkeitsdiSerenz zweier 
Lichtquellen nicht als Unterschied 6er Intensitäten, sondern 
als Verhältnis der Intensitäten" führte auf den richtigen Weg. 
Nach diesem Gesetze haben wir die einzelnen Stufen nicht in 
Form der arithmetischen Reihe 1 — 2 — 3 — 4, sondern in Form 
der geometrischen Reihe 1 — 2 — 4 — 8 angeordnet anzusehen. 
Um nun einen mOglicbst engen AnschluB an die früheren Arbeiten 
zu wahren, und nm nicht auf die Mitwirkung des freien Auges, 
die sich schon als so wertvoll erwiesen hatte , verzichten zu 
müssen, wurde die neue photometrische Skala nach Pogsons 
Vorschlage so definiert, daß sie bei der Größe 6,0 übereinstimmte 
mit der alten visuellen Skala, daß also auch in der neuen Skala 
Sterne der Größe 6,0 diejenigen shid, die dem normalen Auge 
noch eben sichtbar sind, und daß die Lichtintensitäten, die zwei 
aufeinander folgenden GrüBenkl aasen entsprechen, im Verhftitnis 
l:Num. log. 0,4 oder in Zahlen 1:2,512 stehen. Es ist also in 
der photometrischen Skala ein Stern 5. Größe 2,5 mal so hell wie 
ein Stern 6'", ein Stern 4"' ist 6,25 mal so bell als ein Stern 
6. Größe. Die Logarithmen der Lichtintensitäten zweier Sterne 
der Größe 6 nnd 1 werden ausgedrückt durch 0,0 und 2,0, so 
daß ein Stern 1™ gerade 100 mal so hell ist wie ein Stern 6"" und 
ein Stern ll" lOOmal so schwach wie ein Stern 6" oder lOOOOmal 
so schwach wie ein Stern 1. Größe. 

Zur Ermittelung der auf diese Skala bezogenen Helligkeiten 
dienen die Photometer. Wir haben zweierlei Arten solcher In- 
strumente zu unterscheiden. Das Prinzip der einen Art beruht 
auf der Vergleichung zweier Lichtquellen und auf Herstellung 
der Gleichheit derselben durch Abschwächen der einen von ihnen ; 
das Prinzip der anderen Art dagegen besteht in der Bestimmung 
der zum Auslöschen der Lichtquelle erforderlichen Absorption. 
Zur Änderung der Intensität der Lichtquellen benutzt man ent- 
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weder Blenden, welche die Quantität des in das Äoge gelangenden 
Lichtes regulieren , oder man stützt sich aof den Satz, daß die 
Lichtinten sität ahnimmt mit dem Quadrat der Entfernung, oder 
drittens, man benutzt die Eigenschaften des polarisierten Lichtes. 

Die wichtigsten der hier in Bede stehenden Instrumente sind 
das Steinheilsche Prismenpbotometer, das ZöUneraohe Astro- 
photometer und das Olaskeilphotometer. 

Das Steinheiische Instrument ist ein Fernrohr mit geteiltem 
Objektive; die beiden Hälften des letzteren sind in der Längs- 
richtung des Fernrohres verschiebbar, und die Größe der Ver- 
schiebung ist an einer Skala abzulesen. Vor den beiden Hälften 
befinden sich total reflektierende rechtwinklige Prismen, das eine 
ist fest, das andere um die Femrohrachse drehbar, so daß man 
die von zwei Yerschiedenen Sternen kommenden Lichtstrahlen in 
das Femrohr werfen kann, und zwar so, daß jede Objektivhälft« 
□ ur die von einem der Sterne kommenden Strahlen empfängt. Man 
beobachtet nun nicht die in der Fokalebene der beiden H&lften 
entstehenden scharfen Bilder der Sterne, sondern man stellt von 
beiden Sternen Lichtacheiben her und bewirkt durch Verschie- 
bung der Hälften in der Längsrichtong des Fernrohres, daß die 
beiden -Scheiben, oder vielmehr die' beiden halbkreiafönnigen 
Bilder gleich hell sind, daß man also im Gesichtsfelde zwei 
aneinanderstoQende gleich helle Flächen ohne Trennungslinie 
sieht. Man kann noch durch Blenden , die aus dem halbkreis- 
förmigen Gesichtsfelde gleichschenklig rechtwinklige Dreiecke, 
deren Hypotenuse mit der Sehnittlinie des Objektives zusammen- 
fällt, heraas achneiden, veranlassen, daß in beiden Femrohrhälften 
ein gleich großes Stück des Gesichtsfeldes erleuchtet ist, und daß 
man also bei richtiger Stellung der beiden Objektive und der 
Blenden ein gleicfamäßig erleuchtetes Qaadrat erblickt. Sei F die 
Ablesung der Skala, wenn das Okular im Brennpunkte des Ob- 
jektives steht, und f Aev Ö&nungswinkel des durch das Objektiv 
erzengten Lichtkegels, dann wird bei einer beliebigen Abtesuitg 
A das Lieht, welches das Bild in der Fokalebene erzeugen würde, 
ausgebreitet auf einen Kreis vom Badius (A — F'ytgf. Verhalten 
sich die Intensitäten der die beiden Objektivhälften bestrahlenden 
Lichtquellen wie «', : tj , so müssen bei gleicher HeUigkeit der 
Bilder die Badien der Flächen, auf welche das Licht ausgebreitet 
wird, und also auch die Differenzen der Ablesungen gegen die 

Kobold, Ben des FiiBlernejstemB. 2 
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Angabe F sioh verhalten wie yi, : yi^. Sind die Ablesungen Mi 

and Mt beobachtet, ao wäre 

^-.•f^ = (Ml — F):(M, - F). 
Nun können wir aber die gleiche Helligkeit der beiden Bilder 
auf beiden Seiten des Fokus erreichen, also noch eine zweite 
Gleiohong Buchen der Form 

^,'.-f^ = (F - Mi) tiF — Mi>. 
Ans beiden folgt aber auch 

^■.■f, = (M,— M;) : (if j — Mi), 

oder es verhalten die Intenait&ten sich wie die Quadrate der Yer- 

Bchiebongen der Objektive, die erforderlich sind, um auf beiden 
Seiten des Fokus die Gleichförmigkeit der Gesiohtafelderleucbtung 
zu erzielen. Vorausgesetzt ist dabei, daC die beiden Objektiv- 
hälften und die zugehörigen Prismen gleichwertige optische 
Systeme sind. Han kann sioh aber auch von dieser Voraus- 
aetzong leicht frei machen durch AuatauBchen der beiden Fem- 

Die mit dem Apparate 2U erreichende Genauigkeit ist durcb- 
BU8 befriedigend. Aber die Beobachtungen sind mühsam, weil 
ea schwer ist, die Sterne in daa Gesichtafeid zu bringen und darin 
ZU halten. 

Das ZöUnerache Photometer ist in seiner Konstruktion 
wesentlich komplizierter, in der Anwendung aber weit bequemer. 
Es beruht auf der Verwertung polarisierten Lichtes, d. h. solchen 
Lichtes, in welchem die Ätherach wingungen nur in einer Ebene 
vor sich gehen, während sie im natürlichen Lichte in allen 
möglichen Ebenen erfolgen. Zur Erzeugung polarisierten Lichtes 
verwenden wir in der Stellarphotometrie fast ausschließlich 
Prismen aus doppeltbrechenden einachaigeu Kristallen. Die 
gebräuchlichsten sind die Nicolschen Prismen, welche aus zwei 
Kalkspatatücken zusammengesetzt sind. Durch einen Kalkapat- 
kristali sieht man bekanntlich jeden Gegenstand doppelt, weil 
jeder einfallende Lichtstrahl in zwei Strahlen, einen ordent- 
lichen und einen außerordentlichen, zerlegt wird, die verschieden 
gebrochen werden und polarisiert sind. Nur in einer Richtung, 
n&ntlich in der der Hauptachse des Kristalles parallelen, ist er ein- 
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ladh brecIieDd. Die beiden Strahlen liegen immer in Kbecen, die 
durch die H&uptachse des Kristalles gehen und einer bestimmten 
Bichtnog im Eristall parallel aind. Diese Richtnng heiHt der 
Hauptschaitt. Uaa Nicoleche Priama ist nun so konstruiert, daß 
an der Berühmngafläche der beiden das Priama bildenden Stücke 
der eine Strahl, dw ordentliche, total reflektiert wird and nicht 
in das andere Stück hineingelangt , während der zweite Strahl, 
der aoBerordentliche, das Prisnia nicht abgelenkt passiert. Er Ist 
nach dem Verlassen des Prismas vollkommen polarisiert , und 
zwar senkrecht zur Ebene des Hauptschnittes, und zeigt keine 
Färbung. 

Diejenige Eigenschaft des polarisierten Lichtes, von der wir 
Gebrauch zu machen haben, wird nun ausgedrückt durch das 
MalusBche Gesetz, welches aassagt: Fällt ein Strahl polarisierten 
Lichtes auf einen doppeltbrechenden Kristall, so ist besüglich der 
beiden Strahlen, in welche er zerlegt wird, die Intensität beim 
ordentlichen proportional dem Quadrat des Cosinus, beim aufier- 
ordentlichen proportional dem Quadrat des Sinns desjenigen Win- 
kels , welohen die Polarisation sebene des auffallenden Strahlet 
bildet mit der Ebene des Hauptschnittes des Eristalles. Geht 
also ein Lichtstrahl durch zwei Nicola, und stehen dieselben so, 
daS ihre Hauptschnitte parallel sind, so steht die Polarisations- 
ebene dea aus dem ersten Nicol austretenden aaßerordentlichen 
Strahles nach dem Yorigen senkrecht zum Hauptschnitt, die In- 
tensität des schließlich austretenden Strahles ist also proportional 
sin^ 90°, wir haben das Maximum der Intensität. Drehen wir 
dann die Nicols gegeneinander, so nimmt die Intensität ab pro- 
portional mit dem Quadrat des Sinus des Drehungswinkele. 

Eine weitere Eigenschaft des Lichtes, von der beimZöllner- 
schen Photometer Gebrauch gemacht wird, ist die am Bergkristall, 
einer besonderen Art des Quarzes, zuerst beobachtete ZirkuJar- 
polarisation. Die Intensität eines Lichtstrahles, der durch zwei 
Nicola geht, deren Hauptschnitte zueinander, senkrecht stehen, 
oder die, wie man sagt, gekreuzt stehen, wäre nach dem soeben 
Gesagten ^ 0. Das Gesichtsfeld wäre völlig dunkel. Eine Berg- 
kristallplatte , die senkrecht zur optischen Achse geschnitten ist, 
dreht nun die Polarisationa ebene, und zwar für die verschiedenen 
Farben um verschiedene Beträge. Bringen wir also eine solche 
Platte zwischen die gekieuzten Nicols, so ist das Gesichtsfeld nicht 
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dunkel, aondem gefärbt, and die Färbung ändert aioh, wenn wir 
die Nioole gegeneinander drehen. 

Das Zöllner sehe Instrument besteht nun aas einem Rohre, das 
entweder ein vollatändiges Femrohr, also Objektiv and Okular 
enthält, oder nur das Okular trägt und dann an ein anderes 
Femrohr an Stelle der gewöhnlichen Okulare gesetzt wird. Neben 
dem direkt gesehenen Bilde einer Lichtquelle wird ein Bild 
eines künstlichen Sternes erzeugt, das durch eine in der Femrohr- 
acbse stehende planparallele unter 45" gegen die Achse geneigte 
Glasplatte in das Okular geworfen wird. Diese Glasplatte 
empfängt das Licht einer seitlich angebrachten, hinter einer feinen 
runden ö&nnog stehenden Flamme. Das dnrch die Öffnung drin- 
gende Licht muß aber der Reihe nach passieren: 1. eine Linse, 
die es parallel macht, 2. einen Nicol, der das Licht polarisiert, 
3. eine Bergkristallplatte, die das Licht färbt, 4. zviei weitere 
Nicola, durch deren gegenseitige Drehung die Intensität des 
Lichtes geändert wird, 5. eine zweite Linse, die die parallelen 
Strahlen zu einem Bilde in der Fokalebene des Fernrohres ver- 
einigt Die Wirkung des Apparates ist folgende. Wir wollen 
die drei Nicols in der Reihenfolge, wie sie von den von der Öffnung 
ausgehenden Strahlen dureblanfen werden, durch Ni N2 Nf 
bezeichnen. Zunächst stellt man die Nicols N^N^ derart, daß 
ihre Polarisationsebenen parallel sind. Dann erscheint der kflnst- 
liche Stern in der Maximalhelligkeit Nun dreht man das Prisma 
Ni so weit, bis die Farbe des kflnstlichen Sternes der der zu ver- 
gleichenden Sterne möglichst nahe kommt. Vällige Gleichheit ist 
schwer zu erreichen, da die dnrch die Qoarzplatte erzeugten 
Mischfarben mit den einfachen Farben der Steme nicht überein- 
kommen. Jetzt bleibt das Prisma JVi in bezug auf die Berg- 
kristallplatte und den Nicol N^ stehen, nud man ändert durch 
gemeinsames Drehen dieser drei Polarisatoren gegen den Nicol 
Si die Intensität des künstlichen Sternes. Die beiden auszu- 
fahrenden Drehungen sind an Kreisen ablesbar , der des Prismas 
^1 heißt der Farbenkreis, der des ganzen drehbaren Teiles des 
Apparates der Inten sitätskr eis. Für uns handelt es sich hier 
nur um den zweiten. Sind die an diesem Ereise für mehrere 
Steme zur Herstellung der Gleichheit mit dem künstlichen Stem 
abgelesenen Drehungswinkel etwa tj, tg, ig, und gibt der Kreis 0** 
an, wenn die Polarisationsebeneu parallel sind, so sind die Winkel, 
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welche die Polariaatioiiaebene des aus Nf anatretenden Licht- 

Btrahles mit dem Hauptaolinitt Ton JVj bildet, 90" — ij, 90" — tj, 
90" — ifl und daher die IntenBitftton proportional cos^ii, cos* ig, 
cos* ii. In der Regel gibt der IntenBitätskreia aber bei parallelrai 
Nicola 90" an, so daß die Inten eitäten proportional sin^i -werden. 
Da man die gleiche Helligkeit des kOnstlichen Sternes erhält für 
die Drehlingswinkel *i, ISO" — i,, 180" -|- t\, 360" — i,, kann 
man den Indexfehler des Inten sitätskreiaee leicht eliminieren durch 
Einstellen an beiden Selten des Nullpunktes. Diese Darstellung 
setzt die Konatani der Helligkeit des künstlichen Sternes TOtans. 
Für einige Stunden läßt sich eine konataute Helligkeit der Flamme 
mit den Hilfsmitteln, mit denen die Photometer ausgestattet sind, 
in der Tat erzielen. In der Praxia macht man aich von dieser 
YorauBsetznng aber doch besser frei dadurch, daß man immer 
nnr Helligkeitsnnterachiede beobachtet , oder durch Normabteme 
die Intensität des künstlichen Sternes unter Eontrolle hält. 

Der Haoptvertreter der auf dem Prinzip des Aualöschens 
des Lichtes beruhenden Photometer ist das Glaskeilphotometer. 
In der jetzt üblichen, bestens bewährten Form besteht es aus 
einem keilförmigen Stücke neutralen, dunkel gefärbten, und einem 
gleichfalls keilfönnigeD Stücke gewöbnlicben Grlaaes, die derart 
zu einem prismatiachen Körper zusammengekittet sind, daß ein 
durchgehender Strahl keine Ablenkung erleidet. Dieser Olaskeil 
wird zwischen Auge und OkiJar, oder besser in der Fokalebene 
des Fernrohres verschiebbar angebracht, und die Verschiebung 
läßt sich an einer Skala ablesen. Es handelt sich darum, diejenige 
Stelle des Keiles zn bestimmen, die das «on dem zu untersuchen- 
den Sterne vom Objektiv aufgenommene Licht vollatändig ab- 
sorbiert. Am besten stellt man dazu den Keil senkrecht zur 
täglichen Bewegung der Gestirne, bringt den Stern an eine be- 
atimmte , durch ein Fadenkreuz oder durch ein Paar parallele 
Fäden bezeichnete Stelle des GeBichtafeldes, achiebt nun den Keil 
über das Bild hin und beobachtet die Stellung, bei der der Stern 
gerade verschwindet oder wieder erscheint. Eine andere Methode, 
bei der der Keil parallel mit der täglichen Bewegung stehen muß, 
besteht in der Beobachtung der Zeit zwischen dem Antritt des 
Sternes an einen festen Faden am dünnen Ende des Keiles und 
dem Augenblicke des Verschwiudens des sich hinter dem Keile 
fortbewegenden Sternes. Seien jSi und S^ die Intensitäten des 
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an zwei St«l]en des Eeilea, die von der spitsen Kante des dunkeln 
Keiles um Ni bzw. Nt abstehen mögen, eintretenden Lichtes; 
a sei der Winkel der beiden Keile, X ihre ganze L&nge. Dann 
sind die im dunkeln Keile zarQokgelegten Wege N^tga bzw. 
Nftgoi, dagegen die im ungefärbten Keile durchlaufenen Strecken 
(£ — S{)tga bzw. {L — N^^tga. Nun werde beim Durchlaufen 
der Wegeinheit das Licht im gefftrbten Keile auf den Teil (^ , im 
ungefärbtea auf den Teil c^ seines uraprOn glichen Betrages redu- 
ziert. Diese Zahlen nennt man die Durchlas sigkeitskoeffizienten. 
Die Intensität des durchfallenden Lichtes ist dann 

Ji = J, .C,^i'''"Cj<'^-W'!"-, 

oder es ist 

log J{ = Jog Ji + -N] (? « Qog c, — log Cj) -\- Liga, log c^ 
und für den zweiten Stern 

JogJi =^ logJt + NffgaQogCi — %Ca) + Ltgalogc^. 
Sind also die Intensitäten des durchfallenden Lichtes gleich, 
d. h. verachwinden die Sterne gerade, so muß sein 

logJ^ — log'fi = {^t — ^\)tg°''Q'Ogci — logc^. 

Der Faktor tguQogCt — ^ogc^ ist eine Konstante, die 
esperimentell zu bestimmen igt; er heißt die Konstante des Keiles. 
Man ermittelt ibc entweder empirisch durch Beobachtung mehrerer 
Sterne von genau bekannter Helligkeit, oder man läßt auf den 
Keil bei verschiedenen Stellungen von derselben Lichtquelle durch 
völlig gleiche Öffnungen Licht fallen und vergleicht die Intensität 
des austretenden Lichtes. Man verwendet dazu am besten das 
ZöÜnersche Photometer, dessen künstlichen, in seiner Intensität 
meßbar veränderlichen Stern man durch den Keil zum Ver- 
ach winden bringt. 

Neben den drei beschriebenen Instrumenten ist für die 
Photometrie des Himmels noch von größter Wichtigkeit ein von 
Piokering konstruiertes Instrument, das als Meridian - Photo- 
meter bezeichnet wird, geworden. £s besteht ans zwei horizontal 
nebeneinander gelagerten Fernrohren , deren Brennpunkte in der 
gleichen E^ene und unmittelbar nebeneinander liegen. Durch 
total reflektierende Prismen oder bei größeren Instrumenten durch 
Spiegel, die sich vom Oknlarende aus um die Femrohraohae und 
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anBerdem eio wenig senkrecht zu. ihr drehen lassen, wird in das 
eine Fernrohr das Idoht elnea Polarat«mea , z, B. a Urs. min., 
in das andere das Licht des zn beobaobtendea Sternes geworfen. 
Die beiden Licbtbüudel treffen in der Nähe der Fokalebene auf 
ein doppeltbreohendes acbromatisches Kalkapatprisma , durch 
welches von jedem der beiden Sterne ein ordentliches nnd ein 
außerordentliches Bild erzeugt wird. Die Anordnung ist nun so 
getroffen, daß das ordenUicbe Bild des einen nnd das außer- 
ordentliche des anderen Objektivs nahe beieinander in der Achse 
des Okulars erscheinen, während die beiden anderen Bilder durch 
den Augendeckel des Okulars verdeckt werden. Die beiden Bilder 
werden nun durch ein Nicolaches Prisma betrachtet und durch 
Drehen desselben gleich hell gemacht. Da die Polarisationsebenen 
des ordentlichen und des außerordentlichen Strahles zueinander 
senkrecht stehen , bilden sie mit der Ebene des Haupts chnittes 
des Nicolachen Prismas Winkel, die sich zu 90^^ ergänzen. Nun 
ist nach dem Malusseben Gesetz die Intensität des aus dem 
Nicol austretenden außerordentlichen Strahles proportional dem 
Quadrat des Sinus dieser Winkel. Sind also J^ und /^ die 
Intensitäten des durch die beiden Objektive einfallenden Lichtes, 
und ist (p der Winkel zwischen den Hauptschnitten der beiden 
Prismen, so ist die Intensität des einen Bildes proportional 
iTi sin? <p , die des anderen proportional <7g cos^ <p. Sind beide 
Bilder bei der Ereisablesung 90, gleich hell, und ist (p^ die dem 
Verschwinden des einen Bildes entsprecbende Ablesung, so ist 
J^ : Jy r= tg^ (ipi — gj,,). Beim Pickeringschen Instrumente 
wird zur Erzeugung des Bildes des Polarsternes der außerordent* 
liehe Strahl benutzt; da dessen Polarisationsebene senkrecht steht 
znr Ebene des Hauptschnittes des achromatischen Prismas, so ist 
bei gekreuzten Hauptschnitten für ihn die Intensität des ans dem 
Nicol austretenden Lichtes = 0. Es entspricht also die Ablesung 
^0 jener Stellung des Nicols, in der das Bild des Polarsternes aus- 
gelöscht wird , und in der Formel bezieht sich J, auf den Polar- 
atem, da Ji sin {ip — (p^) tür ip ^^ ipe verschwindet. 

Bei der großen Wichtigkeit, die in neuerer Zeit die photo- 
graphisohen Aufnahmen des Himmels für das Studium des Baues 
des Fixsterns ystems gewonnen haben, wäre es von größter Be- 
deutung, wenn wir einfache Mittel beaäßen, um aus den photo- 
grapblschen Aufnahmen die Größe der Sterne abzuleiten. Das 
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nächstliegende Hilfsmittel, zu dem m&n in der Tat in der Regel 
Beine Zuflucht nimmt, ist die Gröfie der Sternscbeibchen, die man 
als der Größenklasse amgekehrt proportional betrachten kann. 
Bas Scbeibchen eines Sternes der 10. Größe hat nur einen halb eo 
groBen Durchmeaser wie dasjenige eines Sternes 6. GrOCe. Aber 
die so ermittelten GröUenverhältnisse stimmen durchaus nicht 
flberein mit denen, die das Ange wahrnimmt, wegen der Ver* 
schiedenheit der die photographische Platte und der das Auge 
reizenden Lichtstrahlen. Die photographisohe Platte empfindet 
die Helligkeit als proportional der Menge blauer chemisch wirk- 
samer Strahlen, das Äuge als proportional der Menge roter Strahlen 
im Lichte des Sternes. Schwarzsohild hat deshalb versucht, 
an die Stelle der Größe der Stemschetbchen die Schwärzung der 
Bromsilberschicht bei extrafokalen Aufnahmen zur Ermittelung 
der Größe zu setzen. Bie Platten worden immer S mm vom 
chemischen Fokus des Objektivs nach dem Objektiv zn entfernt 
exponiert. Ausgehend von dem Ausdruck S^^^A Qog t — Bm ■{- C), 
wo t die Belichtungszeit, m die Stemgröße ist und A, B, Kon- 
stanten sind, die von der Beschaffenheit der Platten, von der 
Art der Exposition und dem Entwickefungsverfahren abhängen, 
wurden auf experimentellem Woge diese Koefözienten bestimmt. 
Setzt man noch A ^= 2,5. B.p, so stellt sich p als unabhängig 
von der Exposition s zeit und dem Schwärzungsgrade, also als eine 
den Platten selbst anhaftende Konstante heraus. Ber Schwär- 
zongsgrad wurde bestimmt nach einer empirisch durch Aufnahme 
eines Sternes 4. Größe bei den Expositions Zeiten t ^ 3 (f)^ Zeit- 
Sekunden, A ^ 1, 2, 3 16, hergestellten Skala. Bie nach 

diesem Verfahren erhaltenen Helligkeitswert« erweisen sich als 
sehr brauchbar, und es dQrfte steh das Verfahren deshalb wohl 
empfehlen für genaue Bestimmung photographischer Stemgrößen, 
während es sich fQr Katalogisierungsz wecke kaum eignet. 

Auf den beschriebenen Wegen vergleichen wir die Intensität 
des Lichtes, welches in unser Auge tritt, nachdem es die Atmo- 
sphäre durchsetzt und in derselben eine Extinktion erlitten bat. 
Diese Extinktion ist theoretisch untersucht zuerst von Lambert. 
Nennen wir ^ die Intensität des Lichtes vor dem Eintritt in 
unsere Atmosphäre, J die beobachtete der Zenitdistanz ü ent- 
sprechende, d die Bichtigkeit, H die Höhe der Atmosphäre und B 
den Erdradius und setzen 
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{d.är = Ä id'^^-^^ dr = B, 

S+H i+B 

logJ — logt ^ Aseez — B\secgtg*e. 

Die theoretische BeBtimmung der Eoeffizienten A und B hat 
auiEiigehen toh einer Hypothese über die Abhängigkeit der Dichte 
der Atmosphäre Ton der Entfernang von der Erdoberfläche. Die 
Laplaoeeche Theorie, die auch der BesBelschen RefraktioDB- 
theorie zugrunde liegt, führt zu dem Ausdruck: 

Darin sind ce, i der Befraktionskoeffizient und die Intensität in 
der Zenitdistanz e und «o, t'o die im Zenit geltenden Werte dieser 
Größen. Diese beiden Formeln sind diejenigen, die am meisten 
angewandt werden, weil sie den tatsächlichen VerhältnisBen am 
besten entsprechen. Eine TOn anderen Annahmen über die 
Dichtigkeit der Atmosphäre als Funktion der Höhe ausgehende 
Theorie ist von Maurer entwickelt. Die Eoelfisienten der Lam- 
bertschen Formel sind empirisch bestimmt durch Seidel und 
vor allem durch Maller. Der Laplacesche Ausdruck stellt mit 
dem der Besselschen Befraktionstafel entnommenen Werte lür a 
und mit dem aus der Tergleichung zwischen Beobachtung und 

= 0,835 die beobachteten Werte der 

Extinktion sehr befriedigend dar; erst in Zenitdistanzen von 70'' 
oder mehr bleiben Fehler übrig, die bis zu 0,1 Größenklassen 
anwachsen. 

Es ist nun noch die weitere Frage zu beantworten, ob wir 
durch Berücksichtigung der Extinktion des Lichtes in der Atmo- 
sphäre in der soeben besprochenen Weise aus unseren Beobach- 
tungen nun anch «irklieb die Helligkeit der Sterne so bestimmen, 
wie sie uns erscheinen müßte, wenn sie nach dem einfachen Ge- 
setze nur mit dem Quadrat der Entfernung abnähme. Bekannt- 
lich war es Olbers, der zuerst für eine weitere Extinktion des 
Steraenlichtes im Weltenraume eintrat, um zu erklären, daß uns 
nicht der ganze Himmel beständig im Glänze der Sonne erscheint. 
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wie es der FbU Bein mOiSte, wenn jeder der anendlich vielon and 
demnach das ganze Firm&ment IflckenloB bedeckenden Sterne, 
seine StriAlen unbehindert in anaer Ange senden könnte. Wenn 
auch weder unsere irdischen noch auch unsere Beobachtungen 
im Sonnensysteme uns Gmnd geben, an der Gflltigkeit des ein- 
fachen pbjeikaliscben Gesetzes zu zweifeln, bo reichen sie doch 
nicht aus, um zu entscheiden, ob die Fortpflanzung des Licbtea 
im interstellaren Räume eine völlig ungebioderte ist oder nicht, 
und wir müssen daher die Olberssclie Hypothese als eine plau- 
sible ansehen. Es genügt nun, wie Olbers zeigte, anzunehmen, 
das Licht verliere beim Durchlaufen der mittleren Entfernung 
der hellsten Sterne '/joo seiner Intensität, um zu Yerb&ltnissen 
SU kommen, die den tatsächlichen entsprechen. Gerade die 
Geringfügigkeit dieses Betrages beweist am deutlichsten, welch 
großen Einfluß diese Hypothese, wenn sie begründet ist, auf 
unsere Vorstellungen aosüben wflrde. Ist die Helligkeit eines 
Sternes in der Einheit der Entfernung ^ H, so wäre die schein- 
bare Helligkeit in der Entfernung q, wenn das einfache physika- 
lische Gesetz gültig ist, — r H. Verliert nun aber das Licht durch 

Extinktion einen Teil seiner Intensität, and ginge dieselbe 
beim Durchlaufen der Einheit der Entfernung von 1 auf i. zurück, 
so würde sie beim Durchlaufen der Entfernung Q — 1 ans der 
Entfernung p in die Entfernung 1 in Af-^ Qhergehen, and wir 
erhielten als Ausdruck der scheinbaren Helligkeit reduziert auf 
die Entfernung I 

f."^' w 

3. Die Farbe der Gestirne. Wenn auch die Farbe der 
Gestirne nur eine indJTiduelle Eigenschaft zu sein scheint, was 
sie für das Studium des Baues des Sternsystems TorlBufig noch 
bedentungsloa erscheinen läßt, dürfen wir sie doch nicht völlig 
außer acht lassen. Denn die Farbe wird aufgefaßt als eharakte- 
ristisches Merkmal des Alters oder der Entwickelangsstufe der 
Sterne, und es wäre deshalb, wenn man sich das Stemsystem 
nicht geschaffen, sondern sich langsam ausbildend denkt, ein 
Zusammenbang zwischen der Farbe und der Stellung zum Systeme 
in der Tat als wahrscheinlich zu betrachten. 
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Der FarbenBchätsnng mufi nun eine dieser Vorstellnng der 
Bedeutung der Farbe entsprechende FarbenikeJa untergelegt 
Verden. Die ^ebräuchlichete ist die Sobmidteche: 
0" = weiß ■ T = rotgelb (rot i 



' = gelblich weiß 

' = weißgelb (weiß und gelb 

in gleichen Teilen) 
" = hell oder blaßgelb 
' ^ reingelb 
" = dnnkelgelb 
" -^ rötlicbgelb (gelb Über- 
- wiegt) 



gleichen Teilen, 

orange) 
=^ gelblich rot 
^ rot, mit geringer Spar 

Ton gelb 



Die Skala umfaßt nicht alle möglichen Töne. Blau fehlt 
ganz, aber tatsächlich kommen bläuliche oder auch grdne Sterne 
unter den isolierten nicht vor, während sie sich nicht selten bei 
den Doppelsternen finden. Jedenfalls genügt diese aicb an die 
beobachteten Verhältnisse anscbließende Skala allen zu stellenden 
Forderungen. Die Auafübrung der Farbensobätznng ietit ein 
normales, sogenanntes trichromatieches Auge voraus. Das 5. 20 
beschriebene Kolorimeter, das mit dem ZAllnerschen Photometer 
verbunden ist, muß, wie auch dort schon erwähnt, als ungeeignet 
betrachtet werden als Hilfsmittel für die Beobachtung, da seine 
Farbenekala eine ganz andere ist als die Glühzustandsskala. Bei 
Anwendung eines Fernrohres muß man auch den etwaigen Ein- 
floß desselben auf die Farbe untersuchen. 

Von der größten Bedeutung ist die Abhängigkeit der Hellig- 
keitsscbätEung von der Farbe der Lichtquelle. Die Helligkeits- 
empfindnng des Auges ist, wie Versuche gelehrt haben, bei nor- 
malem Auge fast ganz proportional der Botempfindung. Eine 
Abscbwächung einer Lichtquelle, die an sieb eine Änderung der 
Farbe nicht bewirken kann, erzeugt für das Auge doch stets die 
Empfindung der Zunahme der Rotfärbung. Sind zwei Licht- 
quellen, eine rote und eine blaue, bei großer Helligkeit gleich bell, 
und schwächen wir beide in gleicher Weise um denselben Betrag 
ab, so erscheint uns die blaue heller als die rote (Purkinje- 
Phänomen). Daher rührt die systematische DiBerenz zwischen 
den HelligkeitsscbKtzungen, die auf dem Gleichmacben, und denen, 
die auf dem Auslöschen, des Lichtes beruhen, und abhängig ist 
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von der Farbe. Rot gefärbte Sterne Terechwinden für du Auge 
später aU Sterne gerin^ren Farbengrades, wir aobätzen sie des- 
halb mit dem Glaskeilphotometer zn hell. Es ist demnacb not- 
wendig, daß man die Helligkeitsangabe ergänzt durch die Angabe 
der Farbe, and daß man den EinÖaü der Färbung aaf die 
HeUigkeitsmesBung bei dem benutzten Photometer untersucht. 
Hierüber liegen aber znr Zeit hinreichende Erfahrungen noch 
nicht vor. 

4. Das Spektrnm. F.jtj sichereres nnd vor aUem ein der 
Beobachtung leichter zugängliches und experimentell zu ver- 
folgendes Kriterium für den Ekitwickelungszusttuid der Sterne 
ist das Spektrum. Zwar gibt es noch eine große Menge von 
Hchwierigen Fragen, welche Bich auf die Änderung des Spektrums 
mit dem physischen Znstande der Sabstsnz, die das Spektrum 
erzeugt, beziehen, und die zu lösen sind, wenn unsere Schlüsse 
aus den Eigentümlichkeiten der Spektren auf den Zustand der 
himmltsohen Körper volle Sicherheit erlangen sollen. Aber wir 
sind auch gewill, d&B, wenn wir die richtige Antwort auf diese 
Fragen auf experimentellem Wege finden, wir jedesmal zu einer 
sehr wesentlichen Erweiterung unseres Wissens gelangen werden. 

Schon ein ganz äflchtiges Studium der Fixstern Spektren lehrt, 
daß dieselben in drei auch äuBerlieb leicht zu trennende Katego- 
rien zerfallen, die Bohon Fraunhofer kannte, der Sirius (a Can. 
maj.), Gapella (« Aurigae) und Beteigeuze {et Orionis) als Vertreter 
dieser drei Arten nannte. Genaueres Studium hat gelehrt, daß 
diese Unterschiede typisch sind und den verschiedenen Glüh- 
zustand der Materie charakterisieren. Dieser Gedanke hegt der 
Vogelschen Einteilung der Sternspektren zugrunde, die Jetzt die 
gebräuchlich Bte ist. 

Zur ersten Klasse Vogels gehören die weißen Sterne, das 
sind diejenigen, die steh im Zustande höchster Gluthitze befinden. 
Die chemisch wirksamen Strahlen sind hier weit überwiegend, und 
demnach ist das violette Ende des Spektrums stark hervortretend. 
Die Klasse zerfällt in drei Unterabteilungen; 

la. ^riussteme. Das Spektrum enthält nur wenige und 
schwach angedeutete Hetallinien; die vorhandenen gehören zum 
großen Teil dem Eisen an ; dagegen zeichnen sich die Wasser- 
stoSlinien (0, F, Hy, h) durch ihre bedeutende Intensität und 
Breite aas. 
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lb. Die WasaerttoSlinien iiad Torhandett, aber weniger 
inteiisiT, sie sind in der Mitte ftnf gehellt; neben ihnen finden sich 
die Linien des CleTSitgases. 

Ic. Die WaBserstoSlinien sind hell, außerdem treten häufig 
anch die Heliumlinie J)^ und die übrigen Linien des Cleväitgases 
hell auf. Heliamsteme. 

Zur Eweiten Elaefie gehören die gelblichen Sterne; sie aind 
Ton Atmosphären umgeben, die schon kraftiger absorbieren, ao 
daß die Fr aanhof ersehen Linien gut zu erkennen sind. Das 
Tiolette Ende zeichnet sich nicht mehr so sehr ans. Togel 
unterscheidet : 

IIa. Capella- oder Sonaensteme. Das Spektrum ist dem 
der Sonne ähnlich. Die Fraunhofer sehen Linien treten be- 
aondera im Grün nnd Gelb kräftig und scharf hervor. Die 
WaBserstoSlinien Bind gut entwickelt, aber nicht so intensiv nnd 
breit wie in der ersten Klasse. 

IIb. Wolf - Rayet - Sterne. Es ist ein kontinnierliches Spek* 
trum mit den Fraunhoferachen Linien vorhanden, daneben 
treten aber einzelne helle Linien auf, deren Zugehörigkeit teü- 
weise noch nicht bekannt ist. 

Die dritte Klaese enthält die rötlichen Sterne. Diese befinden 
sich in verhältniamäUig niedriger Gluthitze, und ihre Atmosphäre 
flbt eine starke, sich durch kräftige Banden verratende Ab- 
sorption aus. 

Illa. Die Fraunhof ersehen Linien sind aehr zahlreich und 
intensiv. Daneben treten Absorptionsbanden auf, die nach der 
dem violetten Ende des Spektrtuns zugekehrten Seite scharf be- 
grenzt sind, nach der anderen Seite aber sich allmählich verlieren. 

Illb. Die Absorption aberwiegt vollständig. Bas violette 
Ende des Spektrums ist sehr schwach. Die Absorptionsbanden 
verhalten sich entgegengesetzt wie bei Illa, sie sind scharf nach 
der roten, matt und langsam verblassend nach der violetten 
Seite hin. 

Neben dieser Vogelsoben Klassifikation wird noch häufig 
die ältere Secchiacbe gebraucht. Es sind fünf Klassen, die sich 
aber mit Vogelsoben Klassen bzw. Unterabteilungen identifizieren 
lassen, wie folgt : 

Secchi ... I II m IV V 

= Vogel . . . la II» nia nib Ic. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 30 — 

Einen rein formalen Charakter hat;, die in den Arbeiten der 
Sternwarte des Harvard College gebrancbte Einteilung der Spek- 
tren. Dieselben werden biar, indem ^ncb anf geringere typische 
Untersobiede Räcksicbt genommen wird, anf Ib durch die Buch- 
ataben A bis P bezeichnete Klassen Terteilt, und eine 16. Abtei- 
lung Q umfaßt besondere, nicht unter dje früheren einzuordnende. 
Dadurch, daß für jeden der 16 Typen ein Hauptvertreter an- 
gegeben wird, ist es leicht, sieb von dem Charakter des Spektrama 
schon ans seiner Bezeichnung eine auBreichende Voretellung su 
machen und den Stern etwa in die Vogelschen Klassen einzu- 
ordnen. 

Eine von anderen Gesichtspunkten ausgehende, aber gleich- 
falls eine Darstellung des Entwiokelnngsganges anstrebende 
Klassifikation der Sterne nach ihrem Spektrum hat Lockyer an- 
gegeben. Er teilt die Sterne in fünf Klassen ein, deren erste 
wieder in zwei Abteilungen zerfällt ; nämlich : 1 . Gassteme ; 
a) Proto-Hydrogen- Sterne, b) Cleveitgas- Sterne. 2. Protometal- 
lische Sterne. 3. Metalliacbe Sterne. 4. Sterne mit Banden- 
spektren. 5. Kühlste Sterne. 

Proto-Hydrogen ist eine im Laboratorium bisher nicht dar- 
stellbare Modifikation des Wasserstoffs, die bei sehr hober Tem- 
peratur nnd hohem Druck entsteht. Bei den protometaUischen 
Sternen treten im Spektrum Linien auf, die wir experimentell 
nur im Funkenspektrum der Metalle nachweisen können. Lockyer 
nimmt einen doppelten Entwickelungegang bei den Sternen als 
möglich an. Derselbe kann die Reihenfolge dieser fünf Klassen 
sowohl in absteigendem als auch in aufsteigendem Sinne durch- 
laufen. Einen Teil der Sterne führt die Abkühlung von den 
oberen in die unteren Klassen, ein anderer Teil aber geht infolge 
der natürlichen Entwickelung , die durch Kontraktion Wärme 
erzeugt, von den unteren in die oberen Klassen. 

Wir werden uns im folgenden immer an die Vogelsche 
Anordnung der Klassen halten. 

5. Die Entfernung. Die Entfernung der Fixsterne wird 
bestimmt durch die Messung des Winkels, unter welchem, vom 
Sterne aus gesehen, der Halbmesser der Erdbahn erscheint; der 
so definierte Winkel heißt die Parallaxe des Sternes. Es wird also 
der Durchmesser der Erdbahn, die größte Entfernung, die wir 
herzustellen imstande sind, als Basis in einem auszumessenden 
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Dreiecke gewäUt, in deSBen Spitze der Stern at«bt. Die ersten 
mit dar Anebreitnag der Kopernikanischen Lehre beginnenden 
Terauche zur Ansmeaeung .solcher Dreiecke gingen *nf die Ues- 
aung der beiden Basis winkel' aas durch Bestimmung der Koordi- 
naten des Sternes für zwei Zeitpunkte, die so zu wählen waren, 
daß der Unterschied der Koordinaten möglichst groß sei. Diese 
Methode ergibt uns absolute Parallaxen. Sie hat nur in sehr 
wenigen Fällen zu einigermaßen zuverlässigen Werten geführt, 
weil die Bestimmung der Koordinaten der Gestirne besonders 
dnrch die Einwirkung der Lufthülle der Erde Fehlerquellen aus- 
gesetzt ist, die, weil sie die miteinander zu Tergleiohenden 
Beobachtongen in verschiedener Weise systematisch beeinflussen, 
die geringe ans der Parallaxe entspringende Verschiedenheit 
der beiden Basiswinkel verdecken. 

Ist die Ehitfernung der Sterne endlich, so muß der von der 
Erde aus gesehene Ort des Sternes, der geozentrisohe Ort, um den 
von der Sonne aus gesehenen, den heliozentrischen Ort, eine ge- 
schlossene Bahn beschreiben, die als ein Spiegelbild der Bahn 
der Erde zu betrachten ist. Die Gestalt dieser paraUaktiBchen 
Ellipse hängt ab von der Lage des Sternes znr Ebene der Erd- 
bahn, also vom scheinbaren Orte des Sternes an der Sphäre; die 
Dimensionen der Elhpse hängen aber nur ab von der Entfernung: 
Fflr Sterne in gleicher Entfernung ist die große Achse der Ellipse 
die gleiche, die kleine dagegen ist Funktion des scheinbaren Ortes. 
Es folgt darans, daß unter sonst gleichen Umstanden die Wirkang 
der Parallaxe auf die Rektaszensionen ein Maximum sein wird 
in der Nähe der Pole des Himmels, weil hier der Winkel zwischen 
den die E^llipse berührenden beiden Stundenkreisen, also die ganze 
durch die Parallaxe bewirkte Änderung der Kektaszension am 
größten ist Im Pole selbst wäre der Winkel = 180". Für die 
Deklination ergeben sich die günstigsten Beobachtungs Verhältnisse, 
wenn die große Achse derEHlipse zusammenfällt mit dem Stunden- 
kreise- Das ist der Fall erstens wieder im Himmelspole, außer- 
dem aber zweitens im Pole der Ekliptik, wo die Ellipse ja in 
einen Kreis übergeht, da die Exzentrizität der Erdbahn nnberück- 
sichtigt bleiben kann, und drittens auf einer diese beiden Punkte 
Terbindenden Kurve. 

Nur für diejenigen Sterne, die sich in den oder doch in der 
Nähe der so ausgezeichneten Positionen befinden, bieten die abso- 
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Inten Methoden fiberbaapt Aussicht auf Erfolg, der aber durah 
die oben angeführten Qrfinde wieder in Frage gestellt and in der 
Tat bislang unerreichbar war. Erst als man unter Wiederauf' 
nähme eines schon von Galilei geäofierten Gedankens versuchte, 
ans der perspektiTisohen Wirkung der Parallaxe diese selbst 
zu bestimmen, gelangte man zum Ziele. Ist nämlich die Ent- 
fernung der Sterne verschieden, so wird ihre scheinbare Bahn 
um so gröUer sein, je näher sie uns sind, und die Yergleichung 
des geozentrischen Ortes zweier Sterne bietet also ein Mittel zar 
Bestimmoug der relativen Parallaxen, und auf Messungen solcher 
Art beschränken wir uns jetzt gänzlich. Eine für die Kleinheit 
der zu messenden perspektivischen Wirkung hinreichende Oe- 
nanigkeit erreichte zuerst Bessel durch Anwendung des Helio- 
meters, und die mit diesem Instrumente erlangten Resultate gelten 
auch beute nooh in erster Reihe als diejenigen, denen man bei 
richtiger Ausführung volles Vertrauen entgegenbringen kann. 
Die einzige Fehlerquelle, die die Zuverlässigkeit des Resultates 
noch in Frage zu stellen scheint, liegt in der Dispersion der Luft. 
Da der Brechungsexponent der Luft für rote nnd blane Strahlen 
ein verschiedener ist, so hfttten wir für die verschieden gefärbten 
Sterne auch eine verschiedene Refraktion voraaszusetzen. Wie 
Seeliger (A. N. 3796) hervorhebt, erreicht der Unterschied der 
Kefraktionskonstant« schon mehrere Hundertstel Bogensekundea 
selbst dann, wenn für das Auge ein merklicher Farbenunterschied 
noch nicht vorhanden ist. Aus diesem Grunde hatte man also 
Sterne mit merklichem Farbenunterscbiede bei relativen Parall- 
axenbestimmnngen zn vermeiden. Bei den tatsächlich bei den 
Beobachtungen obwaltenden Verhältnissen scheint aber diese 
Fehlerquelle doch keine wesentliche Bedeutung zu haben. Denn 
da die Objektive unserer Beobachtungsfernrohre nur Lichtstrahlen 
bestimmter Brechbarkeit im Fokus vereinigen, kommen nur diese 
in Frage. So hat Comstock (A. N. 3821) durch Versuche fest- 
gestellt, daß die die Hauptwirkung auf das Auge ausübenden 
Strahlen sich bei weiUen und stark roten Sternen nur um 20fift 
(=^ 20 Milliontel Millimeter) unterscheiden, während z. B. die 
Erklärung der von Hartwig gefundenen negativen Parallaxe 
der Nova Persei, je ^ — 0,16", einen Unterschied der Wellen- 
länge gegenüber den AnschluHsternen von wenigstens 80 fi(l ver- 
langen würde. 
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Von den vieuellen Methoden zor Bestiimnung der relativen 
Parallase durch diCerenti eilen Anschloß hat sich neben der helio- 
metriBchen nur noch die auf der Vergleich nng der Rektaezensionen 
beruhende bewährt, wenn man lich auf Sterne in gleichem Parallel 
beschränkt, zur Beobachtung Meridianinatramente benutzt, and 
wenn man durch Gitter bewirkt, daß die zu vergleichen den Sterne 
möglichst nahe gleich hell erscheinen. Alle anderen Methoden 
sind systematischen, von der Lage des Instrumentes zum Meridian 
und von äußeren Umständen abhängigen, nicht genügend be- 
kannten und nicht zu eliminierenden Fehlern unterworfen, die 
ihre Besaltate illusoriach machen. 

Die großen HoSnangen, die man für die Bestimmung von 
Parallaxen auf die Photographie setzt«, haben sich bisher nur 
in bescheidenem ilaße verwirklichen lassen, wegen der Schwierig- 
keit der Vermeidung systematischer Fehlerquellen, die bei der 
Aufnahme in verecbiedenen Stunden wink ein sehr leicht ent- 
stehen und sich hier besonders schädlich geltend machen, weil 
das pbotograpbiscbe Bild von der Wellenlänge des wirksamen 
Lichtes sehr stark beeinflußt wird. Auch kommt hier die 
HelUgkeitsdifierenz in Frage, weil bei gleicher Ezpositionszeit 
beim helleren Sterne noch Strahlen wirksam werden, die beim 
schwächeren an wirksam bleiben. Ganz neuerdings sind am 
Yerkes Observatory durch F. Schlesinger (A. P. J. XX., 123) 
Versuche ausgeführt, die wesentlich günstigere Resultate er- 
hoffen lassen. Die von einem Sterne ausgehenden Strahlen ver- 
schiedener Wellenlänge vereinigen sich in etwas verschiedenem 
Abstände vom Objektiv, und es liegen daher die verschieden ge- 
färbten Bilder ein und desselben Objektes in verschiedenen Ebenen. 
Beim großen Refraktor der Yerkes-Stem warte fallen nun die den 
WellenläDgen 550 ^f( bis 600 /tji entsprechenden Bilder alle nahe 
in dieselbe Ebene, während der Fokus für Strahlen geringerer 
Wellenlänge schnell gegen das Objektiv hin rückt. Andererseits 
haben die Cramerschen isochromatischen Platten die grd£te Emp~ 
flndlichkeit für Strahlen der Wellenlänge 570^fi, während ihre 
Empfindlichkeit nach beiden Seiten von dieser Stelle des Spek- 
trums stark abnimmt. Ein zweites , aber geringeres Maximum 
der Empfindlichkeit tritt auf bei der Wellenlänge i50fi{t. Benutzt 
man also solche Platten an dem Yerkes - Fernrohre und stellt sie 
richtig ein, so wirken nur die zwischen X^rz 520fift und A = 570/Jft 
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liegenden StraUeo auf die Platte. Die Strahlen gröBsrer Wellen- 
l&nge Bind photograpbiBcb nicht mehr wirksam, nnd fOr die Strahlen 
geringerer Wellenlänge ist die Platte nicht empfindlich. Fär die 
i. ^ 460 ii{i entsprechenden blanen Strahlen ist die Platte zwar 
wieder empfipdlich; da der Tereinignngspunkt dieser Strahlen 
aber erheblich näher am Objettiy liegt, werden sie auf der Platte 
nicht in einem Funkte vereinigt, sondern auf eine Fläche aas- 
gebreitet nnd sind daher erat bei sehr langer Belichtung wirksam, 
wenigstens bei Stemanfn ahmen. Es kommt also immer nur der- 
Belbe kleine, bestimmt begrenzte Teil des Lichtes bei allen Sternen 
ZOT Wirkung; daher ceichnet das erhaltene Bild sich dnrch große 
Schärfe ans, die eine erheblich sicherere Einstellung als bei den 
gewöhnlichen pbotographischen Stemaofnahmen gestattet, nnd 
es fallen alle durch die Yer schied enheit der wirksamen Licht- 
strahlen bedingten Fehlerquellen fort, so daß aach die Überein- 
stimmung Terschiedener derselben Zeit angehöriger Platten eine 
vollkommene ist. 

Bei den Doppelsternen mit bekannter Umlaofszeit bietet nns 
das 3. Eeplersche Gesetz ein Mittel, die Entfernung theoretisch 
zn berechnen, wenn wir die Masse kennen. Ist T die Umlaufs- 
zeit in siderischen Jahren, M die Summe der Massen der beiden 
Komponenten, A die halbe grolle Achse der Doppelsterubahn nnd 
E der Radius der Erdbahn, so ist MT' : 1 ^ A^ : R\ Die Ent- 
fernung j4, die Parallaxe it und der Winkel a, unter welchem 
die halbe große Achse der Bahn uns erscheint, ergeben die Re^ 
Ifttionen ^sinre ^^^ B, /isina =^ A, und es folgt daher 

Umgekehrt kann diese Gleichung dazu dienen, um die Masse der 
Sterne zu berechnen, nnd in dieser Weise wird sie uns nütz- 
lich sein. 

Aus der relativen Parallaxe, die wir nach diesen Methoden 
ermitteln, können wir nur mit Hilfe von Hypothesen anf die 
wahre Entfernung schließen. Aus praktischen GrOnden, be- 
Bonders um den stets in erster Linie zu fQrchtenden schädlichen 
Einfloß der Temperatur auf unsere Messungen zu eliminieren, 
wird der lu untersuchende Stern wenigstens mit zwei anderen 
verglichen; sein Ort wird zwischen diejenigen der beiden An- 
schlußsterne interpoliert. Die Übereinstimmung der ans den 
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beiden einzelnen Sternen unter der Yoraussetztmg, da£ ihre 
Parallaie verach windend ist, aich ergebenden Werte für die 
Parallaxe des zu unterBnchenden Sternes ist ein erstes Erfordernis 
für die Berechtigung dieser Voran a Setzung. Fallen die Besoltat« 
Terscbieden aus, und ist der Unterschied nicht dorcb die den 
Resultaten wegen der unTermeidlichen Beobachtuugafehler an- 
haftende Unaicherheit au erklären, ao muQ wenigstens einer der 
Änhaltaterne eine merkliche Parallaxe haben. Führen aber beide 
Sterne zu derselben Parallaxe für den untersuchten Stern, so ist 
es schon sehr wahrscheinlich, daß ihre eigene Parallaxe 0, die 
bestimmte relative Parallaxe also die absolute Parallaxe des onter- 
Buchten Sternes ist. Denn da man im allgemeinen annehmen 
darf, daß die helleren Sterne, oder daß Sterne, die eine große 
Bewegung zeigen, ans näher sind als schwache, unbewegte Sterne, 
so wählt man natürlich letztere als Anhaltsteme, und es ist dann 
sehr unwahrsobeinticb , dafi zwei solche Sterne, die noch dazu 
nicht nahe beieinander stehen , eine merkliche und zwar die 
gleiche Parallaxe haben. Ist aber die zu bestimmende Parallaxe 
selbst klein, so maß man die Anzahl der Änhaltaterne größer 
wählen, nm dem Schlüsse größere Wahracbeiniichkeit zu rerleibea. 

6. Die Bewegung. Wollen wir entscheiden, ob ein irdi- 
scher Gegenstand sich bewegt oder nicht, so untersuchen wir 
zunächst, ob er sich seitlich, senkrecht zur Gesicbtslinie bewegt, 
indem wir seine Stellang mit der anderer irdischer Gegenstände 
Targleichen, deren Bewegung wir kennen. Das Resaltat ent- 
scheidet höchstens über daa Vorhandensein einer Bewegung; 
die Bewegung selbst kennen wir damit noch nicht. Erst wenn wir 
darch andere Beobachtungen, etwa durch Messung der schein- 
baren Größe, entschieden haben, ob der Gegenstand sich uns 
nähert oder sich von uns entfernt, kennen wir den Quadranten 
der Bewegung, um aber Größe und Richtung der Bewegung zu 
erhalten, müssen wir den linearen Betrag der beiden Komponenten 
ermitteln. 

Genau ebenso verfahren wir bei den Sternen. Die Ver- 
gleichung der Örter der Sterne, die für zwei hinreichend weit 
auseinander liegende Epochen gefunden sind, ergibt die schein- 
bare Bewegung der Sterne senkrecht zum Visionsradius aus- 
gedrückt in Bogenmaß. Wir nennen diese Bewegung die Eigen- 
bewegnng der Fixsterne. Alle die Gienauigkeit der Orter der 
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Fissternkataloge beeinänasendea Fehlerquellen treten auch in den 
berechneten Eigenbewegungen zutage, und sie Bind hier um bo 
Bchädlicber, weil die Bewegungen Bslbst in der Regel nur sehr 
klein sind. .Um zaTerüLssige Regnltate zu erlangen, muß man 
also Kataloge miteinander Tergleicben, die möglicbBt gleichartig 
beobachtet sind, oder man muB die größte Sorgfalt verwenden 
auf die Befreiung der Orter toq den ihnen anhaftenden syetema- 
tiachen Fehlem. Natürlich ist hierauf schon bei der Ausführung 
der Beobachtungen selbst Rücksicht zu nehmen; weil das Ziel 
aber niemals erreicht wird, so muß man nachträglich Verbesse- 
rnngen anbringen. Man stellt zunächst einen Fundamen tal- 
katalog auf, der eine beschränkte Anzahl hellerer Sterne enth&lt, 
die bei der Beobachtung bevorzugt werden, und bestimmt nun 
für die Sterne dieses Katalogs aus einer möglicbBt großen Zahl 
voneinander unabhängiger, sorgfältiger Bestimmungen recht 
genaue örter und Eigenbewegungen. Mit diesem Fuudamental- 
kataloge, dessen Sterne gleichförmig über den Himmel verteilt 
sein sollen, vergleicht man nun die einzelnen Kataloge und 
ermittelt so ihre Reduktion auf ein bestimmtes System. Arbeiten 
dieser Art sind in neuerer Zeit besonders von Auwers, Newcomb 
undBose ausgeführt. Das Äuwerssche Pundamentalsystem und 
die Anwersschen Reduktionen der einzelnen Kataloge auf dieses 
System dürfen den Anspruch dar größten Zuverlässigkeit erheben 
und finden daher am häufigsten Verwendung. Da die Rekt- 
aszension and Deklination der Sterne unabhängig voneinander be- 
stimmt werden, erhalten wir auch voneinander unabhängige 
Bewegungen in beiden Koordinaten .^a bzw. ^8. Die ganze 
angulare Bewegung und ihre Richtung bestimmt sich ans 

^s* = (Jacosä)i + J6^ J • ■ () 

Ist t(x) der mittlere Fehler (m.F) von ^acosS, e (y) der 
von ^d, so lind die m. F. der Richtung und Größe der ganzen 
Bewegung: 

t(^s)^ = sin^ip t(a;)ä + cos^ipi(y)s J 
Unsere Beobachtungen ergeben uns nur relative Bewegungen. 
Sie beruhen an sich auf der Voraussetzung, daß das Roordinaten- 
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System, das wir durch die UmdrehnngsachB« der Erde und die 
Richtung nach dem Frilhlingspunkte im Räume festgelegt haben, 
ein ruhendes ist. Hat der Koordinaten auf angapunlct eine Be- 
wegDDg, 80 folgen aus dieser scheinbare Bewegungen der Sterne, 
die wir als parallaktische Bewegungen nnterscheiden von den den 
Sternen selbst anhaftenden Bewegungen, die ala motne pecoliares 
oder Speziatbewegungen bezeichnet werden. 

Die Bestimmung der zweiten Komponente der Bewegung, 
nämlich der Bewegung in der Gesiohtalinie oder der Radial- 
geach windigkeit, hat una erst die Spektralanalyse ermöglicht. Die 
von einer Lichtquelle ausgehenden, den Lichteindmok erzeugenden 
Ätherwellen unterscheiden sieb durch die Anzahl der in der Se- 
kunde aufeinander folgenden Impulse, woraus, da alle Wellen 
sich mit derselben Geschwindigkeit ausbreiten, eine verschiedene 
Wellenlänge für die einzelnen Ätherwellen folgt. Diese Ver- 
schiedenheit gibt sich dem Auge in der Verschiedenheit der 
Farben kund. Wir haben: 





ÄuB.Eot 


Gelb 


Grün 


Blau 


Violett 


Anzahl der Schwingungen in 
dPr Sekunde in BiUJonen 

Wellenlänge in t'l' — 

0,000001 mm 


395 


508 
590 


530 


667 
450 


"»■ 



Nennen wir 1 
trachten Licht eine 



die Geschwindigkeit des Liofatea und be- 
bestimmten Wellenlänge l, so ist die Anzahl 



der Schwingungen des Äthers für dieses Licht n t== y Die Licht- 
quelle befinde sich in S (Fig. 2), das Auge in A. Bei ruhender 

Fig. 2. 



Lichtquelle geben von S in der Sekunde n Impulse ans; sie treffen 
nach einer bestimmten Zeit T ia A ein, folgen einander in den- 
selben Abständen, in denen sie von S ausgingen, und erreichen also 
sämtlich innerhalb einer Sekunde das Auge. Nehmen wir nun 
an, der Stern bewege sich in der Sekunde um das Stück SS^x. 
Der im Anfangspunkte der Zeit von 8 ausgehende Impuls trifft 
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das Aago wieder nach der Zeit T. Wenn aber der zweite Im- 
pola Toa der Lichtquelle ausgeht, hat sie sich in der Richtung Sff 

um das Stück — bewegt, der Impols hat also den Weg SA H 

EOrQokzalegen und gebraucht dazu die Zeit T -\ Der nächste 

Impols geht TOn einem Punkt«, der um 2— hinter S liegt, ans 

und kommt in A nach der Zeit T -i- 2 an; endlich der letzte 

von S" ausgehende Impuls gebraucht, um nach A zu gelangen, 
die Zeit 2* 4- n * Die n Impulse gelangen also in das Äuge 

nicht in 1 Sekunde, sondern in 1 -| Sekunden. Die Anzahl 

der Impulse, dia das Auge in 1 Sekunde empfängt, ist daher 
= — I — • Die Anzahl der Impalsa ist geringer, die 

Farbenempfindung ist nach dem roten Ende des Spektrums ver- 
schoben, und die Wellenlänge des Lichtes ist scheinbar größer 

geworden, nämlich ^ — — — • Doppler glaubte hieraus folgern 

zu können, daß Sterne, die sich von uns fortbewegen, rötlich, 
Sterne, die auf uns zu eilen, bläulich erscheinen müßten. Er 
ttbereah, daß die fehlenden Strahlen sich jederzeit aus dem infra- 
roten bzw. ultravioletten Teile des Spektrums ergänzen können. 
Eine Farbenändernng kommt nicht zustande; wohl aber äußert 
sich die Bewegung der Lichtquelle in der Lage der Fraunhof er- 
sehen Linien. Denn fehlt das Licht, welches dar Wellenlänge l 
entspricht, in der Lichtquelle, so würden wir bei ruhender Licht- 
quelle au dieser Stelle des Spektrums eine dunkle Linie wahr- 
nehmen. Im Spektrum der bewegten Lichtquelle müßte diesa 
Linie aber an anderer Stelle erscheinen, sie würde nach dem 
roten Ende hin verschoben sein bei zunehmender Entfernung, 
nach dem blauen bei sich nähernden Sternen. Das gleiche fände 
auch statt bei einem aus hellen Linien bestehenden EmiBsions- 
Spektrum. Beobachten wir die Linie an der der Wellenlänge l -{- p 
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da » = j- ist, a! = ^ y. 

Die Aufgabe der BeobachtnDg besteht in der Meesoiig von 
y, d. L der Verachiebnng der Spektrallinien. Die direkte MesBimg 
dieser VerecMebong im Spektrom mit dem Äuge gelingt nur, 
wenn hinreichend starke optische Hilfsmittel zur Verfügung 
stehen, weil eine starke Dispersion erforderlich ist. Denn eine 
Bewegung x ^= 300 km = 0,001 v würde selbst im violetten 
Teile des Spektrums nur eine Verschiebung Ton ^/^ ftft bewirken. 
Die durch Vogel eingeführte photographische Beobachtung läQt 
auch bei geringeren optischen Hilfsmitteln das Ziel erreichen. 

Das direkte Resultat der Messung ist auch hier wieder die 
Bewegung der Lichtquelle relativ zum Beobachter. Dieser nimmt 
aber teil an der Drehung der Erde um ihre Achse und an der 
Bewegung der Erde in ihrer Bahn. Die in die Richtung nach 
dem Sterne fallende Komponente dieser Bewegungen ist also von 
der am Sterne beobachteten Bewegung zunächst wieder abzu- 
ziehen. Ist (i die Steruzeit der Beobachtung, (f der Erdradins 
in Einheiten des äquatorealen Erdradius von 6377,4 km Länge, 
<p' die geozentrische Folhöhe des Beobachtungsortes, so ist 
2 e cos ffi'.re. 6377,4 „ _, , 

Ismo = o,«4 (,»,.»■ 

der vom Erdorte in der Sekunde zurückgelegte Weg in Kilometern, 
und diese Bewegung ist gerichtet auf den Punkt AR^ 90" + Ö, 
Decl. ^^ 0. Haben wir also die Bewegung eines Objektes beob- 
achtet, dessen Ort a, S ist, und berechnen cos fä = cos S sin {a — ff), 
so ist 

0,464 p cos y' cos Ä siw (a — ö) . ' . . . (7) 
die in die Richtung nach dem Sterne fallende Komponente der 
Erdrotation. Ist ferner O <^i^ ^^^'^ Augenblicke der Beobachtung 
entsprechende, den Ephemeriden zu entnehmende Sonnenlange, 
so ist die Bewegung der Erde gerichtet auf den Punkt der Ekliptik, 
dessen Länge ^ Q — 90'' ist. AS und Decl. dieses Punktes 
finden wir nach (3) durch 

cos ä' cos et' = sinQ cos 8' sin a' =^ — coss cos © 
sind' = — st«« cos 0. 
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Ist ^A die Bewegung der Sonne in einem Tage znr Zeit der 
Beobachtung, B der Radius der Erdbahn ausgedruckt in Ein- 
heiten der mittleren Entfernung der Erde von der Sonne, so ist 

sin •Ä-149000000 die in Kilometern ausgedrlckte Be- 

wegung der Erde in einer Zeitsekunde, und wenn wir nooh be- 



cos ro' = sin 6 sin 8' -j- cos ö cos ö' cos (a — «'), 
so ist fo' der Winkel zwischen der Richtung dieser Erdbewegung 
und der Richtung nach dem Sterne a,S; also wird, wenn wir ^ f. 
in Bogenminuten auBgedrückt annehmen: 

0,5005 R.^l.msm' (8) 

die in die Richtung nach dem Sterne fallende Komponente der 
auB der Revolution der Erde folgenden Bewegung des Beobachters. 

Befreien wir die beobachtete Bewegung Ton diesen beiden 
uns bekannten, dem Beobachter innewohnenden Bewegungen, so 
erhalten wir die Bewegung des Sternes bezogen auf den Sonnea- 
mittelpunkt, da die Richtungen Erde — Stern und Erde — Sonne 
nur um Bruchteile einer Bogengekunde voneinander abweichen. 
Die so bestimmte Radialgesch windigkeit wird positiv gerechnet 
bei wachsender Entfernung. 

Es handelt sich nun noch um die Berechnung der wahren 
totalen Bewegung der Sterne aus den beiden einzelnen Kompo- 
nenten, der Kigenbewegung und der RadialgeBchwindigkeit. Die 
Berechnung ist nur ausführbar für Sterne, deren Entfernung be- 
kannt ist, so daß vir imstande sind, die durch die Beobachtung 
als WinkelgröOe gefundene Eigenbewegung in lineares Maß zu 
äberfiihren. Es sei x die Parallaxe eines Sternes, a die halbe 
große Achse der Erdbahn, dann iBt die lineare Entfernung des 

Sternes p =r — Mit Beibehaltung der früheren Bezeich- 

stnx 

nungen erhalten wir für die linearen Eigenbewegungen 

wobei ^0(, ^ Sund IT in BogeuBekunden ausgedrückt angenommen 
sind. Nun beziehen ^a und jdS Bicb dem Gebrauche gemäß 
auf das Jahr als Zeiteinheit, während die Radialgescb windigkeiten 
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für die Sekunde ala Zeiteinheit gefunden werden. Behalten wir 
die Sekunde ale Zeiteinheit bei und drücken alle Bewegungen in 
Kilometern auB, indem wir a = 149 000 000 km einfahren, so 
haben wir den Faktor 

149 000000 ^ 

365,256.24.60.60 
hinzuzufügen. Ans den rechtwinkeligen Koordinaten dea Sternes 
X = Qcosacosö, y = gsinacosS und s = ^sinS erhalten wir 
dnrch DiBerentiation : 

^ = ^x = 

St ^« . ., ^ä , „ , 

— Qstna cos a k p cos a stn o k — + cos a cos o ^ p 



p cos « cos Ö ft — — g sin et sin d k [• sinotcosS^ 

QCOsS k — -j- sitiö^ Q 

und daraus durch Einföhrung der Hilfagrößen 

.»»7=1— wsmW=k—cosll 

X 3t 

vcos y =z /4q wcos W^ vcos{S + y) 

| = «;C03(a + W)\ 

■q = wsm{a + W)\ (10) 

t^vsinid + 7)) 
Diese Ausdrücke bestimmen die relative lineare Bewegung 
des Sternes gegen die Sonne bezogen auf den Äquator als Funda- 
mentalebene. Wollen wir die Bewegung bezogen auf die Milch- 
straße und die Richtung auf den im Ophiuchus liegenden Knoten 
der Milch straCe mit dem Äquator bestimmen, so haben wir zu 
rechnen nach den Formeln : 

g' =: wcös{a4- W — Sl) ^ ecosBcosL\ 

t)'^ wsin{a-^W — Si)cosi-\- vsin(d -\- V)sini I 

= <ScosBsinL\ (11) 
£'^ — WS!« («4- W — Q,) sini -\- V sin($ -\- V)cosi I 

:= 0sinB i 
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Es ist dann die lineare totale relative Bewegung des Stemee, 
nnd X and S eind galaktiache Länge nnd Breite des Zielpunktes 
dieser Bewegung. 

7. 'Die S t er a Verteilung. Unsere direkte Bestimmung 
der räumlichen Koordinaten der Fixsterne ist wegen der Schwierig- 
keit der Entlemungsmessung beschränkt auf die unmittelbare 
Nachbarschaft unserer Sonne. Wir können daher über die Än- 
ordnong der Sterne im Baume nur Aufschluß erhalten durch das 
Studium der scheinbaren Verteilung der Sterne Aber die Sphäre. 
Zählen wir die Sterne in einem bestimmten Gebiete der Sphäre, 
so nennen wir den Quotienten aus dieser Zahl und dem Flächen- 
inhalt des Gebietes die Dichtigkeit der Stern Verteilung. Da im 
Fisstemsjstem die Ebene der Milchstraße eine Symmetrieebene 
ist, so pflegen wir bei unseren Untersuchungen über die Stem- 
verteilang die Sphäre durch Kreise, die der Milchstraße parallel 
laulen, in Zonen zu teilen. Wir wählen 20* breite Zonen und 

d+t d+t d+t d+i d, d_i d-a d-s d-i 
die in der angegebenen Weise berechnete Dichtigkeit der Stern- 
Terteilung für die einzelnen Zonen, wobei d+t sich auf die Zone 
vom Nordpol der Milchstraße bis -1-70° galaktischer Breite, du 
auf die MilchatraOensone ewischen -|- W und — 10" galaktischer 
Breite bezieht. Um das Gesetz der Stern Verteilung zu erkenneo, 
gehen wir von der absoluten Dichtigkeit über zu der relativen in 
bezug auf die Milchstraße. Wir bilden also die Quotienten 

Bei gleichförmiger Vertellang der Sterne wären alle Zahlen 
D = 1. Wären aber alle Sterne in der Milchstraße vereinigt, 
die übrigen Regionen des Himmels sternenleer, so wäre Do ^ 1, 
alle übrigen Werte D aber = 0. Nach Seeliger nennt man 
nun die mittlere Abweichung der Werte D von der Einheit den 
Gradienten. Es ist das also eine immer zwischen und 1 liegende 
Zahl; je näher sie an kommt, um so gleichförmiger iet die 
Verteilung, je näher sie bei 1 liegt, um so stärker ist die An- 
häufung der Sterne gegen die Milchstraße. 

Wäre die Verteilung der Sterne im Räume eine gleich- 
förmige, so würde die Zahl der Sterne wachsen mit der dritten 
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FoteoB der EntfemuDg. Ist also Uli di« Anzahl der Stome in 
der Eugel Tom RadiuB 1, r* die Entfemnng der Sterne der ro*" 
Gröfie, and ist die Bcheinbare Helligkeit nur abh&ngig Ton der 
Entfernnng, also die absolute Helligkeit der Sterne gleich, bo wäre 
die Anzahl äet Sterne von den hellsten bis zur GröQe m gegeben 
durch die Formel 

%. = %rl. (12) 

Nach dem photometrischen Q-eaetze wäre in der Entfernung 
r„ die Helligkeit eines Sternes, dessen Helligkeit in der Ent- 
fernung 1 ^1 ist, 

B.=^^ (13) 

In der photometriscben GröSenskala ist weiter log H„ — logH„ 
^= hg[i^(m — m), worin logfi^ = 0,4 ist, und wir erbalten, 
wenn wir das Difierentiol Ton ä« und H„ durch den Wert der 
Funktion selbst teilen, 

Es ist also 

dH__ ^m 
H ~ 3a' 

Da aber nach der Definition der photometrischdn Crrößen- 

-^ = — l0Sl^^dm (15) 

ist, so wird ancti 

-g- = 2 loj («'<'" (1«) 

woraus durch Integration iolgt: 

loj«. -%1. =(». — »)% ^' . . . (17) 

|^= (•■<—"• (18) 

Es wQrde also, wenn die Voraussetzangeu richtig sind, die 
Anzahl der Sterne yon den hellsten bis herab zu den einzelnen 
Gröfienstufen eine geometrische Reibe bilden mttssen mit dem 
Exponenten (t^. 
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Die Gleichungen (14) nnd (15) geben femer 

'*'■ I7 .j 
— == ^Jogfi^dm 

und damit ebeuBO wie Torbin 

^ = C--» (19) 

Die Entfernungen würden unter denselben VoransBetzimgen 
eine geometriecbe Reibe mit dem Exponenten ft bilden. In der 
gebräuchlichen Photometrie eben Größenakala ist nnn logfi* ^ 0,4, 
also ist hier 

%|= = (b» — n)0,6 %^ = (». — m)0,2 . . (20) 

Da nach Cileicbnng (18) " ■ :^ u.^ ist, erhalten wir zur 
Beetimmung der pbotometrigchen Konstante die Formel 



(21) 

Auch die Anwendung der Lebren der Wahracbeinlichkeits- 
recbnung gibt Aofscbluß über das Verhältnis der tateächlichen 
StemTerteilung zur gleichförmigen, regellosen. Ist K| die Anzahl 
der Sterne einer bestimmten Helligkeit am ganzen Himmel, so ist 
die Wahrscheinlichkeit, daC ein bestimmter von ihnen in einen 
Baum falle , der mit dem Radius Xj um einen gegebenen Punkt 

auf einer £ugel Tom Radius r beschrieben wird, —^ — ■ Drücken 

wir X in Bogenminnten aus und nehmen r = 1 , so ist für 
(Q = 3437,7 ^ Anzahl der Bogenminnten auf dem Radius, der 

Ausdruck = —~ Die Wabrscbeinlicbkeit, daß ein beliebiger 
der n, Sterne in den (regebenen Raum falle, wird w, = n, — - — 

Ebenso ist Wj =:^ Mj j^ die Wahrscheinlichkeit, daß ein beliebiger 

Ton Hg Sternen einer anderen Helligkeit bis auf x^ dem gegebenen 
Punkte nahe komme und demnach 

X? Xm X? . . . Xu 

«1 »j, Mj . . . »^ ' ' ^„.^ 
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die Wahrecheinlichkeit, daß von »i »j . . . n^ überhaupt vor- 
handenen Sternen der Helligkeiten m, fK^ . . . m^ je irgend einer 
bis auf XiX^ . . . Xu Bicb einem bestimmten Punkte der Sphäre bei 
gleichförmiger Verteilung der Sterne nähere. Haben wir also 
no Sterne einer bestimmten Helligkeit, und wollen wir die Wabr- 
Bcheinhchkeit berechnen, daß irgend einem von ihnen ft Sterne 
verschiedener Helligkeit , deren überhaupt vorhandene Anzahl 
durch die Zahlen n-i^n^ . . . n^ gegeben ist, bis auf x^x^ . , . X^ 
bei gleichförmiger Verteilung nahe kommen, so finden wir sie 
durch 

lV=«(,«,nj . .. m^^L^lJ^IJ-:^!. . . (22) 

Etwas abweichend führt Michell •) die Rechnung aus, gelangt 
aber schließlich zu einem Ähnlichen Ausdrucke, nach dem er die 
Wahrscheinlichkeit berechnet, daß bei regelloser Verteilung der 
Sterne irgendwo am Himmel eine der Anordnung der sechs hellsten 
Plejad en Sterne entsprechende vorkime. Erfindet W^ 1 : 496000, 
während die obige Formel mit Michells Daten 1:429000 gibt. 



Zweiter Abschnitt. 

Die Einzelresiütate. 

1. Der Stemort. 

Für das Studium des Baues des Fixstern Systems ist der 
genaue Ort der Sterne an sich ohne Bedeutung; er erhält eine 
solche erst durch die scheinbaren und wirklichen Änderungen, 
denen er unterworfen ist, und die wir zu erklären versuchen 
mOssen. Wir haben zweierlei Verzeichnisse der örter der Fii- 
eterue zu unterscheiden. Die ersten sind die Stemkataloge , in 
denen der größte Wert auf möglichst hohe Qenauigkeit des Ortes 
gelegt wird, die aber auf Vollständigkeit keinerlei Anspruch 
machen , sondern meistens eine von besonderen Gesichtspunkten 
geleitete Auswahl unter den Sternen treSen. Der älteste uns 



') PhiL TransactioDB ITS7, p. S43. 
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bekannte dieser Kataloge ist der 1030 Sterne enthaltende Katalog, 
den Ptolamäus im Almageat gibt, imd der teilweise auf 300 Jahre 
älteren Beobacbtnngen Hipparcha zu beruhen scheint. Dieser 
Katalog blieb last l'/a Jahrtaasende die Grundlage dar Orte- 
beBtimmang am Himmel, indem er nnr durch Al-8ufi um das 
Jahr 1000 und durch Ulagh Beigb in der Mitte des 15. Jahr- 
hunderts revidiert wurde. Ek'st mit dem Wiedererwachen der 
Wissenschaften im Abendlande treffen wir auf neue Bestim- 
mongen tob Fiisternörtern unter Tyobo Brabe, Halley und 
Sevel. Durch Ficarda Einführung des Fernrohres in die 
praktische Astronomie erhalten die Bestimmungen nxtu auch eine 
viel weiter gehende Genauigkeit. Bei Beginn der neuen Ära zu 
den Zeiten deaKopernikuB war die obere Girenzeder Genauigkeit 
etwa 15', Kepler und Tycho Brahe erreichten schon eine bis 
auf 3' gehende Genauigkeit. Havel war dar letzte, der mit dem 
Diopter beobachtete, mit dem man unter den günstigsten Ver- 
hältnissen jetzt die Genauigkeit bis auf 10" bis 20" steigern 
kann. Die Ton Flamsteed, dem ersten Leiter der neuen Stern- 
warte in Greenwich, ausgeführten Position ahestimmangan, denen 
eine Genauigkeit von etwa 5" innewohnt, eröffnen die Reihe der 
auch für unsere Zeit noch verwendbaren Kataloge. Br&dley 
endlich erzielte in der Uitte des 18. Jahrhunderts eine Genauig- 
keit von etwa 1,5" in der Bestimmung eines Sternortes, und diese 
ist dann bis in unsere Zeit weiter bis auf 0,3" bis 0,1" gesteigert 
worden. Als im Anfang des 19. Jahrhunderts die führende Bolle 
in der praktischen Astronomie auf Deutschland überging, machte 
Bessel die Beobachtungen Bradleya zum Fundamente unserer 
Kenntnis des Ortes und der Bewegungen der Sterne, and in dieser 
Stellung, die sie sich bis in die letzten Dezennien bewahrt haben, 
fanden sie eine erneute, der weit fortgeschrittenen Sicherung der 
Grundlagen einer solchen Arbeit gerecht werdende Bearbeitung 
durch Auwers. Auf diesen Arbeiten weiterbanend, ist dann im 
vorigen Jahrhundert unsere Kenntnis der genauen Positiooen der 
Sterne in ganz anßerordentlicher Weise bereichert und erweitert 
worden. Sie ist aufgespeichert in gegen 300 verschiedenen Ver- 
zeichnissen solcher Positionea. 

Für das Studium des Fisstemsystems darf aber die zweite 
Art von Sternverz eichniesen die gleiche Bedeutung beanspruchen. 
Im Gegensatz zu den soeben besprochenen legen sie das Hanpt- 
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gewicht nicht auf die Genauigkeit der Position, aondem auf dis 
VoUetändigkeit. Nach der Grenze, bb zu der diese VollBtändig- 
keit erstrebt wird, haben wir wieder zwei Arten zn unterscheiden. 
Eine vollständige Anfzeichnnng der dem freien Auge sichtbaren 
Sterne in Gestalt einer HimmelBkarte, die in der Bege] dann auch 
begleitet war von einer Wiedergabe des genähertes Ortea der 
Sterne, ist sehr h&ufig Ton den ältesten Zeiten bis zu uns herab 
unternommen worden. Wir wollen von all diesen Arbeiten hier 
war die HouzeauBche Uranometrie g^n^rale erwähnen. Sie ent- 
stand während eines längeren Aufenthaltee des Beobachters an 
einem in der Nähe des Äquators liegenden Orte und umfaßt die 
sämtlichen, seinem geübten Auge unter den günstigsten Be- 
dingungen sichtbaren Sterne des ganzen Firmamentes. Sie darf 
deshalb wohl begründeten Anspruch erheben, eine getreue Wieder- 
gabe des Bildes zu sein, in dem das Fisstemsystem sich unserem 
Auge darstellt. 

Doch wie eng sind die Grenzen, bis zu denen unser Auge 
in den Raum elnzudringea vermag, gegenüber den Tiefen des 
Weltenraumes, bis zu denen das Fernrohr unsere Blicke trägt. 
Als Galilei mit dem Fernrohre in der Hand die Anzahl der dem 
bewaffneten Auge erreichbaren Sterne ins Ungeheure wachsen 
sab, da mußte eine getreue Wiedergabe dieses Bildes eine mensch- 
lichem Yermägen entrückte Aufgabe erscheinen, und in der Tat 
haben erst die neuen Beobachtungsmethoden, die eine weitgehende 
Teilung der Arbeit ermöglichten, ihre Ausführung in den Bereich 
unseres Vermögens gebracht. In der Mitte des vorigen Jahr- 
hunderts unternahm Argelander in Bonn mit seinen Mit- 
arbeitern Krüger und Schönfeld eine Durchmusterung des 
nördlichen Himmels, deren Zweck eine »ollständige Wiedergabe 
aller Sterne bis zur 9. Größe war. Mne beinahe zehnjährige 
rastlose Arbeit Ueß durch über eine Million Einzelbeobachtungen 
dieses Ziel erreichen. Vom Nordpol bis zu — 2" Deklination 
waren 324188 Sterne, jeder wenigstens zweimal, beobachtet wor- 
den. Der große, diese Beobachtungen im Bilde wiedergebende 
Atlas ist eine bis dahin unerreichte, getreue Wiedergabe der 
weiteren Umgebung unseres Sonnensystems , die für alle Zeiten 
von unschätzbarem Werte bleiben wird. In gleich unübertreft- 
Hoher Weise führte später Schönfeld die große Arbeit weiter bis 
zn dem Parallelkreis — 23*^. Er verzeichnete in dieser Zone des 
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Himmels 133659 Sterne. Beide DurchrnuateruDgen gehen über 
die beabaiclitigte untere Helligkeitsgrenze 9,0*° hinaas, doob i^t 
die VoÜBtändigkeit bis zur Gröüe 9,5, der unteren Grenze in der 
ersten , bzw. 10,0" in der zweiten nicht mehr erreicht und anoh 
nicht beabsichtigt. Die weitere Fortführung der Arbeit mußte den 
eQdlichen Sternwarten überlassen werden, und in der Tat machte 
die jnnge »rgentinische National -Sternwarte in Cordoba sie eich 
Buch bald zur Aufgabe and hat den größten Teil derselben schon be- 
wältigt. In dem zwischen den Parallelkreiaen von — 22* und — Öl" 
liegenden Teile des Himmels verzeichnet diese Durchmusterung 
489 827 Sterne, also eine größere Zahl als die beiden früheren 
Durchmusterungen zusammen, was sich daraus erklärt, daß in 
Cordoba die VoUständigkeit bis zar Größe 10,0 angestrebt wird. 

In ein neues Stadium traten diese Arbeiten, die uns ein 
bleibendes, der Wirklichkeit entsprechendes Bild des Fixstern- 
himmels für eine bestimmte Epoche geben wollen, als es gelang, 
die photographiache Methode soweit zu yervoUkommnen , daß 
man ihre Hilfe in Anspruch nehmen konnte. Das erste auf diesen 
neuen Prinzipien beruhende Unternehmen ist die unter der Lei- 
tung von Gill am Kap der guten HoSnung ausgeführt« photo- 
graphische Durchmusterung des Südhimmela, welche von 18** 
Bildlicher Deklination bis zum Südpole reicht. Seinen vollen 
Wert hat dieses Bild aber erst dadurch erlangt, daß Kapteyn 
sich der großen Arbeit unterzog, das Plattenmaterial der genauen 
Ausmessung zu unterwerfen und ein der Bonner und der Cordo- 
baer Durchmusterung entsprechendes Stemverieichnie an zu* 
fertigen. Dieses Yerzeichnis enthält 446 936 Sterne bis zar 
10. Größe; diese Größe ist aber, das ist stets im Auge zu be- 
halten, nicht ohne weiteres der der anderen Durchmusterungen 
gleich za setzen, da sie ja photographisch bestimmt ist. Es ist 
darauf spater noch näher einzugehen. 

Koch sehr viel weitere Ziele aber verfolgt das jetzt in der 
Ausfahrung begriftene Unternehmen der Anfertigung einer photo- 
graphischen Himmelskarte, an dem sich eine große Anzahl von 
Sternwarten aller Nationen beteiligt. Die Beobachtungen werden 
überall mit völlig gleich gebauten Instrumenten von 34 cm Öff- 
nung ausgeführt. Der ganze Himmel ist in Zonen von 5" Breite 
geteilt, und jede der Sternwarten hat eine oder mehrere dieser 
Zonen übernommen und macht doppelte Aufnahmen derselben, 
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einen Satz Ton Aufnahmen von 5 Minuten Dauer, einen zweiten 
von 50 Minuten Belichtnngezeit. Die Aufnahmen Bind bo an- 
geordnet, daß jede Stelle des Himmele zweimal anf ihnen vor- 
kommt, was dadurch erreicht wird, daß die Mitte der Platten der 
einen Serie zusammenfällt mit dem Punkte, in dem die Ecken 
von vier Platten der anderen Serie zuBammenttoSen. So hat 
jede der beteiligten Sternwarten 1200 Aufnahmen von D Minuten 
Dauer zu machen. Im Durchschnitt wird jede dieser Platten etwa 
350 Sterne bis zur 11. Oröße enthalten. Aber die 400000 Stem- 
positionen, die sich auf diesen Platten befinden, sind nun auch zu 
vermeBsen und in GeBtolt eines Katalogs zu veröffentüchen , der 
die Genauigkeit guter Meridianbeobaohtungen haben wird. Außer- 
dem sind dann auch noch die 1200 Aufnahmen von 50 Minuten 
Dauer zu machen, die schließlich als Endresultat der ganzen Arbeit 
einen Atlas von 21 600 Karten ergeben werden, der jede Himmels- 
gegend zweimal dargestellt enthalten nnd alle mit dem betreffenden - 
Femrohre überhaupt erreichbaren Sterne verzeichnen wird. Eine 
Reihe von Karten, von französischen, englisohen und spanischen 
Sternwarten angefertigt, sind schon erschienen, und mehrere Stern- 
warten haben mit der Veröffentlichung des Katalogs schon begonnen. 
Vollendet wird dieses Werk ein Hilfsmittel von unvergleichlichem 
Werte für das Studium des Baues des Fissternsjatems sein. 

2. me HeUigkelt 

Der Hauptwert des nns im Almagest des Ptolem&ns über- 
lieferten Stemkatalogs wird für alle Zeiten darin bestehen bleiben, 
daß er una über die Intensitäts Verhältnisse unter den dem freien 
Auge sichtbaren Sternen für eine für uns schon um zwei Jahr- 
tausende zurückliegende Epoche unterrichtet. Welcher Wert 
einer Bolohen Feststellung innewohnt, erkennen wir leicht durch 
f<dgende Überlegung. Wir wissen, daß « Tauri sich in der 
Sekunde um 55 km von uns fortbewegt. Es ist das nicht etwa 
die größte an den Fixsternen überhaupt beobachtete lineare Be- 
wegung, es ist vielmehr nur die größte bei den hellsten Sternen 
unserer Nachbarschaft, und wir wählen sie, um gewiß zu Bein, 
daß wir auf sicherer Grundlage schließen. Vermöge dieser Be- 
wegung nimmt die Entfernung des Sternes in 31,36 Tagen um 
einen ErdbahnhalbmesBer zu. Andererseits ist der uns nächste 
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Stern um 300 000 Erdbaimradien von ans entfernt. Würde dieaer 
üob nun mit derselben Geschwindigkeit wie a Tauri von uns 
entfernen, ho würde sein Abstand nach Ablauf von nicht ganz 
26 000 Jahren verdoppelt, seine Helligkeit also auf den vierten 
Teil gesunken sein. Während er unserem Auge jettt als Stern 
der Größe 0,2 leuchtet, würde er dann nur noch die Gröfie 1,7 
haben. Wenn nun auch der uns in Wirklichkeit zur Verfügung 
stehende Zeitraum von 2000 Jahren selbst in diesem günstigsten 
Falle nur 2u einer Änderung der Gröüe im Betrage von 0,16°' 
führt, so erkennen wir doch auch daraus die große Bedeutung, 
die sichere GröBen angaben aas weit entlegener Zeit haben müssea. 
Nach Piokerings Untersuchungen sind nun die Grüßenangaben 
des Ptolemäns mit einem wahrscheinlichen Fehler von O.S*" be- 
haftet und dürfen also zur Zeit wenigstens noch nicht zu Schlüssen 
in diesem Sinne benutzt werden. Eine zweite Möglichkeit der 
. Änderung der Stemgrößen würde sich aber ergeben aus der An- 
schaunng, daß die Sterne sich im Zustande der Entwickelnng, 
die mit Änderungen des Glutsustandes verbunden ist, befinden. 
Aber dafür fehlt uns bisher noch jeder Haßstab der Zeit, die 
wahrnehmbare Änderungen ergeben könnte. 

Einige der bemerkenswerteren Differenzen zwischen Ptole- 
mäns und der Gegenwart seien nach Tupman (Observatory XXY, 
64) hier angeführt. Früher soll a Urs. min. = 3°, ß Urs. min. 
aber = 2™ gewesen sein, jetzt sind beide gleich heU. Anderer- 
seits werden a Andromedae und ^ Pegasi von Ptolemäus als 
gleich hell und zwar = 2 — 8" angegeben, während jetzt 
ceAndromedae um eine Größenklasse heller ist als ^Pegaai. 

Günstiger ISgen die Verhältnisse, wenn die Arbeit des 
Ptolemäns oder des Hipparch nicht ein einzelner Versuch ge- 
blieben wäre, sondern wenn wir auf eine sich an sie anschließende 
lauge Reihe ähnlicher Arbeiten uns stützen könnten. Aber nicht 
nur ist das einzige Bindeglied zwischen unserer Zeit und jener 
Ausgan gaepoohe die schon erwähnte Revision des Ptolemäua- 
scben Katalogs durch AI Sufi um 1000, sondern es ist bis ant 
unsere Tage die ganze Photometrie der Gestirne im StiUstande 
geblieben, weil die visuelle Größenskala eben jeder wissenschaft- 
lichen Grundlage entbehrt. Selbst den Großenangaben in Ärge- 
landers Uranometria nova, die schon wegen der Hand, ans der 
sie stammte, als eine neue Grundlage photometrischer Arbeiten 
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freudig willkommen geheißen wurde, wohnt noch ein wahr- 
scheinlicher Fehler TOn 0,2°* inne. Aber der eminente Wert 
der durch Argelander, seine Schüler und Nachfolger in deo 
Durchmusterungen autgespeicherten Schätze sichert dieser Skala 
doch für alle Zeiten eine ganz hervorragende wiseeuBchaftlicha 
Bedeutung. 

Die einheitlichste Ausbildung und konsequenteste Durch- 
IlÜurung hat diese GröQenskala in Qoulds Uranometria Argentina 
gefunden. Es handelte sich um eine strenge Wiedergabe der 
Stemhelligkeiten des sädlichen Himmels in Argelanders Auf- 
fassung durch fremde Augen. Der Zusammenhang konnte nnr 
durch die Uranometria nova hergestellt werden. £r ist gewonnen 
in folgender Weise: Die Sterne der Dekl. + 9i>39,4' haben 
für Bonn und Cordoba gleiche Zenitdistanz. Es worden deshalb 
die zwischen -|- 5" und -|- 16" Dekl. liegenden Sterne zur Über- 
tragung gewählt. Die 314 in diese Zoae falleoden Sterne der 
Vraoometria nova wurden nach Argelanders GrdOenangabe ge- 
ordnet und unter den mit dei-selben GrOßenangsbe versehenen 
nun diejenigen sorgfältig ausgewählt, deren Helligkeit der mittleren 
Helligkeit dieser Kategorie entsprach und deshalb als der beste 
Ausdruckderunterder betreffenden Bezeichnung von Argelan der 
verstandenen Helligkeit gelten durfte. Nun wurde unter Fest- 
halten dieeer typischen Größen diejenige aller 314 Sterne von vier 
Beobachtern nach der Stufenschätz ungsmethode nach 0,1 Größe 
geschätzt. Der so entstandenen Liste von Anhaltsternen bis zur 
6. Größe wurden dann noch weitere schwächere Sterne hinzu- 
gefügt, da sich bei den günstigen klimatischen Yerhältnissen 
eine Fortführung der Uranometrie bis aur Größe 7,0 als gut 
durchführbar erwies. Es entstand so eine Liste von 1800 Sternen, 
von der aber für das weitere nur diejenigen 722 Sterne bei- 
behalten wurden, für die die Schätzungen aller vier Beobachter 
übereinstimmten. Durch direkten Anschluß an diese Normalzone 
wurde schließlich noch eine weiter nach Süden gelegene zweite 
Zone normaler Stern großen gebildet, und dann jeder Stern des in 
Cordoba sichtbaren Himmels durch Einschätzen in diese Skala 
bestimmt. Dieser wohldurchdachte Plan hat nicht nur einen fast 
vollkommenen Anschluß der Größenangaben der Uranopietria 
Argentina an die Uranometria nova herbeigeführt, sondern auch 
uns eine Kenntnis über die Helligkeit s Verhältnisse am Südhimmel 
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verBchcifh, wie sie für den Nordhimmel erat auf Omnd von 
MeBsungen mit pfaotometriBchen Instrumenten erlangt wurde. 

Die folgende, ftus Maliers „Die Photometrie der Oestime" 
entnommene, nur für die Cordobaer Darob muaterang ergänzte 
Tabelle gibt die den Angaben in den einzelnen aufgeführten 
Katalogen entsprechende Größe nach der nördlichen Bonner 
DurchmUBterung an. 





3.0 8,5 1 4.0 4,6 6,0 | 6,6 | 8,0 8,5 [ 7,0 | 7,5 8,0 8,5 [ B,0 




OrCße der nJtraiiohen Bonner l>urotmniterDDg 


Ptolemäus . . 

AI Sufi ... 

Uran, nova . 

HeiB 

Urao. gönirale 

ÜTan. Arg^nt. 

Bonner Durch- 
musterung 
(BÖdLAbt.) 

Oordob. Durch- 
muBterung 


3,0 
3,0 
3,0 
3,8 
3,8 


8,6 

3,5 
3,4 
3,4 
3,3 
3.4 


4,4 
4.1 

4,0 
4,0 
3,9 
4,0 


*.7 

4,e 

4,6 
4,5 
4,* 
*,* 


5,0 
4.» 

5,0 
5,0 
4,0 
4,» 

*.8 


5,3 

5,1 
5,4 
5,5 
5,4 
5,4 

6,4 


5,5 

s.* 

6,0 
6,0 
5,9 
8,0 

8,0 


5,e 

6.3 

... 

6,8 


6,6 
7,0 

7,3 
7,0 


7,6 
7.7 


6,1 
8,2 


8,5 
8,6 


9,1 
9,2 



Für die Sterne heller alB 7,0" sind die Größenangsben der 
Gordobaer Durohmnsterang direkt der Uranometria Ai^ntina 
entnommen. 

Neben und zum Teil an die Stelle der viBuellen Größen- 
achätzungen traten nun in der zweiten Hälfte des Torigen Jahr- 
hunderts die Helligkeitsmea Bungen mit den pbotometrisohen 
Instrumenten. Die Reibe derselben eröfinete Seidel, der mit 
Hilfe des Prismen photometers einen Katalog der Helligkeit von 
208 Fixsternen beratellte; diese Helligkeiten oder Tielmebr die 
allein gegebenen Helligkeitaverhältnisse sind bezogen auf die von 
a Lyrae als Enheit. Nun folgen die grundlegenden Arbeiten 
Zöllners, der selbst auch eine größere Reihe von Fiisternhellig- 
keiten bestimmte, die Arbeit aber nicht systematisch genug durch- 
führte, Bo daß die Messungen zu einem Katalog vereinigt werden 
kennten. Dagegen untersuchten Peirce und Wolff mit dem 
Zöllnerscben Astrophotometer jener 495, dieser 1130 Fixsterne. 
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und besonderB die Peircesohan Messnugsa erwieeen nob aU sehr 
zaverläBsig, während die Wolfis noch durah ayatematische Fehler 
größeren Betrages entatellt aind. Von Lindemann wurden 
gleichfalla mit dem Zöllnerechen Photometer mehrere Arbeiten ■ 
in mustergältiger Weiae ausgeführt, von denen aelne Unter- 
Buchung der Helligkeit der Plejadensterne und die Bestimmung 
der Stamgrößen der DnrchmuBterong Erwähnung finden mögen. 

Wir wenden uns nun den großen Arbeiten zu, deren Zweck 
eine voUetändige UberBicht über die Stemgrößen des Himmels ist. 
Ea Bind ihrer drei. Nämlich FickeringB Harvard Photometry 
und Southern Harvard Photometry, dann die Uranometria nova 
Oionienais von Pritchard und schließlich die Potsdamer Photo- 
metrische Durchmusterung des nördlichen Himmels durch HSller 
und Eemp^ Die Pickeringschen Arbeiten und ihre Fortfüh- 
rung für den Slidhimmel durch Bailey ergeben uns für den 
gesamten Himmel die HeUigkeit aller dem freien Äuge sichtbaren 
Sterue in der pbotometrischen Skala, und sie sind deahalb, wenn 
aucb ihre innere Genauigkeit nicht ganz befriedigend ist, für 
unaere Zwecke von unschätzbarem Werte. Die Beobachtungen. 
sind mit Hilfe des Meridian-Photometers ausgeführt. Die Sterne 
dee nördlichen Himmels sind mit os Urs. min., die des südlichen 
mit a Ootantis yergliohen, und die Konstanz der Helligkeit dieser 
beiden Sterne ist durch besondere Beobachtungen kontrolliert. Der 
Nullpunkt der Skala wurde derart festgelegt, daß daa Mittel der 
photometriachen Helligkeit, die ron Pickering zuerst in Größen- 
klasBeu nach der Photometrie cheu Skala angegeben wurde, für 
100 Zirkumpolaraterne von der 2. bis 6. Größe übereinatimmt 
mit dem Mittel der diesen Sternen in der Bonner Durchmusterung 
zuerteilten Größen. Nachdem ein Zeltraum von reichlich zehn 
Jahren seit der ersten Beobachtung verfloseen war, hat Picke- 
ring die Sterne des Nordhimmels ein zweites Mal mit demselben 
Instrument und nach dem gleichen Verfahren beobachtet, wo- 
dorch der Wert der Arbeit noch erheblich gestiegen ist. Endlich 
bat Pickering neuerdings diesen großen Arbeiten noch eine 
weitere hinzugefügt durch eine photometriache Durchmusterung 
des nördlich vom Parallel von — 40* Dekl. liegenden Teiles dea 
Himmels, die alle Sterne bis zur Größe 7,5 herab enthält. 

Pritchards Uranometrie bezieht sich gleichfalla auf alle 
dem freien Äuge aichtbaren Sterne des nördlichen Himmele. Sie 
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üt im wesentlichen nach densalben Prinzipien ansgefOhrt wie 
Fickerings Arbeiten, indem auch hier a Urs. min. als Vergleichs- 
Objekt diente nnd dieeelbe Skala festgehalten wurde. Da als 
Inetnunent aber das Keüphotometer verwendet wurde, ist die 
Arbeit eine Kullerst wertvolle Ergänzung und Kontrolle der 
Piokeringeoben. Die Genauigkeit beider Uessungsreihen ist 
etwa die gleiche; den Gröfienaugaben wohnt ein wahrsch^nlicher 
Fehler von etwa 0,1" inne. 

Weit umfassender und mit peinlicbater Sorgfalt unter Be- 
nutzung von ZölIneTBchen Photometern angeatellt sind die 
Potsdamer Beobachtungen. Sie eretrecken sich auf alle Sterne 
der Bonner Durohm uaterung nördlich vom Äquator, deren Hellig- 
keit wenigstens zn 7,5° in der Bonner Durchmusterung angegeben 
ist, so daß der Beobachtung im ganzen etwa 14000 Sterne 
zu unterwerfen sein werden. Bislang sind die Beobachtungen 
der Sterne swiechen 0* und -|- 60" Dekl. veröITentlicht. Die 
Messungen bestehen in der Vergleicbung der einzelnen Sterne mit 
Fnndamentalaternen. Solcher Fundamentalsteme wurden 144, 
je 48 auf den Parallelen -|- 10°, + 30» und -|- 60» ausgewählt, 
denen später noch 8 auf dem Parallel -{- 80" hinzugefügt wurden. 
Die Wahl derselben ist so getroffen, daß man bei Trennung der 
Sterne in drei Elaasen nach der Helligkeit, nämlich a) heller als 4™, 
b) 4" bis 6™, e) 6" bis 7,5™, jede Gruppe von 12 bie 14 zn unter- 
suchenden Sternen an einen in der Nähe stehenden Fundamental- 
stem von der mittleren Helligkeit der Gruppe anschließen könnte. 
Die Fundamentaleteme wurden durch besondere zahlreiche Ver- 
gleiohungen untereinander verbunden und der Nullpunkt der 
Skala, der wieder der Intensitätslogariihmus 0,4 zugrunde liegt, 
so gewählt, daß die mittlere Helligkeit dieser Fundamentalstem e 
übereinstimmt mit dem Mittel der in der Bonner Durchmusterung 
ihnen beigelegten Größen. 

Aus der inneren Übereinstimmung der Beobachtungen folgt, 
daß der wahrscheinliche Fehler einer Orößenangabe im Potsdamer 
Katalog noch nicht ganz 0,04° erreicht. Diese bobe Genauig- 
keit macht den Katalog in erster Linie geeignet, um die Be- 
ziehung der anderen Kataloge zn einer festen Größenskala zu 
ermitteln, und auch zur Untersuchung des Verhaltens der visuellen 
zur photometriachen Skala. Die visuelle Skala dürfen wir durch 
die Bonner Durchmusterung festgelegt annehmen. Die Tet- 
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gleicbang der Potsdamer and der Bonner Dnrchmustenuig fährt 

unter Benntzang der bisher zugänglichen 11595 Sterne zu 
folgenden Werten : 

Helligkeit P. D. — B. D. Sterne B. — E. 

> 8,0n> +0,37™ 32 —0,04" 

3,0 Ub M + ^t30 be 0,00 

3,6 , 8,9 +0,31 55 -|-0,07 



+ 0,21 


117 


+ 0,03 


+ 0.11 


152 


— 0,01 


+ 0,03 


340 


— 0,03 


— 0,01 


460 


-0,01 


+ 0,06 


1117 


— 0,0a 


+ 0,16 


2414 


+ 0,03 


+ 0,21 


4463 


+ 0,03 


+ 0,20 


2389 


— 0,02 



7,0 . 7,4 

7,5 

Es zeigt sich aboi daß der Absiclit gemäß die photometriBcbe 
Skala sieh bei der Größe 6,0 an die der Bonner Durohmuate- 
rung anaohließt, daß aber die Größenskala der BoBoer Dorch- 
muBterung selbst sich weder durch den Inten aitatalogarithmuB 0,4 
noch durch eine andere Annahme bezüglich desselben ganz dar- 
stellen läßt. Einer Größenklasse der Bonner Durchmusterung 
entspricht für Sterne bis 6,0™ ein Größenunterschied von OiSSl"", 
fir Sterne schwächer als 6,0™ aber ein solcher von 1,111" in der 
Potsdamer Skala; oder es tat der Inten sitätslogarithmus bis 6,0™ 
0,352 und unter 6,0" 0,445. Diese Annahme stellt die beob- 
achteten Differenzen bis auf die in der letzten Kolumne der 
Tabelle angegebenen Beträge dar. 

Für die Reduktion der beiden anderen photometrischen Durch- 
musterungen auf das Potsdamer System ergeben eich folgende 
Werte aus den drei reröffentlichten Zonen der P. D. 

Zone C-^ + aO" +20''-- + 40» +40* ■■■ + 60° 

Pot«dam- Harvard Phot. , . + 0,17™ + 0,18™ + 0,16™ 

, -Oran. novaOion. .+ 0,13 + 0,14 + 0,12 

£s tritt also eine nur der Nullpunktsbestimmung anhaftende 
konstante Difierenz hervor. Die Konstanz besteht nicht nur, wie 
die angeführten Zahlen dartau, für alle Teile des Himmels, sie 
besteht auch, wie die ausführlichen Yergleichungen in den Pots- 
damer Publikationen beweisen, für alle GrAßenklaasen. 

Aoßer durch Lindemann in der schon erwähnten Arbeit 
ist auch von Pickering das Vorhalten der Größen der B. D. zur 
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photometriBchen Skala zum Gegenstande einer besonderen Beob- 
acbtung^sreibe getnaobt. Aus der Arbeit Lindemanns ergaben 
sieb für den InteneitätalogarithmuB folgende Werte: 
QröBe 3,0-5,0 log fi' — 0,291 



, 5, 



,0—6,0 
,0—7,0 
,0—8,0 
,0— B,0 



0,303 



Da diese Zahlen auf Yerhältnism&üig wenig zahlraicben Tei^ 
gleicbnngen bsruben, durften sie nicht ohne weiteres angenommen 
werden, znmal sie anderen Feststellnngen widersprachen. Sie stehen 
aber, wie sich ans dem Yorigen ergibt, in Einklang mit den neueren 
Ergebnissen der Potsdamer Messungen. Pickering hat nun zur 
Ergänzung der in der Harvard Photometry Bcbon vorlingenden 
Messungen für die teleskoptschen Sterne noch eine fast 17000 
derselben umfassende Beobachtnngsreihe ausgeführt, indem er 
alle in 20' breiten und ö" Ton einander abstehenden Parallelkreis- 
zonen zwischen — 20" und + 85" Deklination vorkommenden 
Sterne bis 9,0™ nach seinem gewöhnlicshen Beobachtungsverfahren 
mit dem Sterne l Urs. min. Terglicb. Eine gründliche Bearbei- 
tung bat diese Messungsreibe durcb Seeliger gefunden. Aus 
den von Seeliger berechneten Mittelwerten leitete Verfasser unter 
EinfOhrnng einer Korrektion der von Fickering angewandten 
Extinktion för die Difierenz der beiden Größenangaben die Zahlen 
in der zweiten Kolumne der nacbstehenden Tabelle ab: 



,5 + 0,007m 


+ O,0iem 


— 0,023» (D 


,0 + 0.050 


+ 0,058 


— 0,024 


,5 +0,051 


+ 0,067 


— 0,035 


,0 + 0,060 


+ 0,067 


— 0,068 


,5 +0,112 


+ 0,118 


— 0,131 


8,0 + 0,194 


+ 0,199 


-0,246 



Aus diesen Zahlen würde folgen, da£ bei den teleakopiscben 
Sternen einer Größenklasse der \i. J). ein GröBenunter schied von 
1,065°' der pbotometriscben Skala eutspräche, oder daß der In- 
tensitätslogaritbnius 0,426 sei. Nun hatte schon Scbönfeld 
eine von der Lage der Sterne zur Milchstraße abh&ngige Ungleiob- 
beit der GrÖßenangaben der B. D. nachgewiesen. Seeliger unter- 
Bucbte die Unterschiede zwischen den Angaben der D. M. und 
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Piokerings Kesaungen nach dieser Richtung; er setzt die Stern- 
dichte in der Milchstraße = 1 und ändet, wenn D die Stemdichte 
einer Gegend bezeichnet, die in der dritten Kolumne der vorigen 
Tabelle stehenden Reduktionen der D. M. - Größen auf die photo- 
metriache Skala, welche za den nahe übereinstimmenden Zahlen 
1 Größenklasse der D.M. = 1,063 Größenklassen der pbotometri- 
sehen Skala, log fi* :== 0,425 führen. 

Für die Größen schätz ung^ auf pbotographiachen Aufnahmen 
des Sternenhimmels hat man sich bislang wegen Mangel jeden 
Maßstabes und wegen des ^Vecbaela von Platte zu Platte immer 
so geholfen, daß man die Stemgrößen auf den einzelnen Platten 
durch Vergleichnng mit Sternen von bekannter visueller Größe 
ableitete. Die Feststellung der Relation ist aber mit großen 
Schwierigkeiten verbunden und beträchtlicher Unsicherheit unter- 
worfen. Die Platten der C, P. D. sollten nach der Vergleiohung 
der helleren Sterne teils bis zur Größe 9,6, teils aber bis zur Größe 1 1 
reichen, nnd dementsprechend wurden die aohwächeren Sterne ge- 
schätzt. Wenn nnn aber Newcomb (A. J. XXI, 153) mittels des 
Verhältnisses der Sternzahlen der einzelnen Größenklassen die 
Anzahl der Sterne 10™ berechnete aus den schwächsten Sternen 
der betreffenden Platten, also entweder aus den Sternen 9,6" 
oder aus den Sternen ll™, so fand er im ersteren Falle eine sehr 
große, im anderen eine sehr kleine Zahl. Der Widerspruch fällt 
nur fort, wenn man annimmt, daß alle Platten bis zu 10,0*° reichen, 
und daß also die Größenangaben in der C. P. D. stark fehlerhaft 
sind. Andererseits fand Tucker (A. P. J. VII, 330) durch Ver- 
gleichnng mit der C. D. eine Difierenz C. P. D. — C. D. = 0,14°', 
und zwar zeigte sich, daß die Sterne der C. P. D. außerhalb der 
Milchstraße etwa 0,25™ zu schwach geschätzt seien, während in 
der Milchstraße das Umgekehrte hervortritt. Ganz ähnliche Ver- 
hältnisse spielen, wie Sehet ner (A.N. 3505) zeigte, auch im Pots- 
damer photograpbiachen Kataloge eine wesentliche Rolle. Während 
in der B. D. die Sterndichte zwischen den Grenzen 1 nnd 3,5 
schwankt, bewegt sie sich für die photographischen Aufnahmen 
zwischen den Grenzen 1 nnd 43,6. Die Extreme der Stemzahlen 
für das gleiche Areal sind in der B.D. 44 and 156, im Potsdamer 
photographischen Kataloge 42 und 1830. Das Verhältnis der 
Stemdichtigkeit zwischen den beiden Sternverzeichnisaen ist also 
in der Alilchstraße 1 1 ,7 mal so groß als in den aternarmen Gegenden. 
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B^e gleiche Zunahme der relativen Sterndichte findet sich aber 
immer für etemreiche Gregenden aach außerhalb der Milchstraße 
(A. N. 3561). Scheiner erklärt dieses wohl richtig durch den 
Hinweis, daß die B. D. notorisch viele Sterne als 9,5™ enthalte, die 
schwächer ale 9,5°' sind, and daß solche Sterne dort, wo die 
Sterne wenig zahlreich sind, natürlich leichter in die B. D. über- 
gegangen sind, so daß sie also hier relativ dichter ist. Ein Teil 
der Differenz wird aber auch auf den von Eapteyn hervorge- 
hobenen Umstand zurückzuführen sein, daß die Sterne in der 
MilohstraHe reicher an chemisch wirksamen Strahlen sind, wie aua 
den Spektren der hellen Sterne folgt Zur Zeit sind diese Ver- 
hältniBBe noch nicht völlig aufgeklärt, und es dürfen daher die 
photographLschen Größenangaben nur mit Torsicht benutzt werden. 
Zur Feststellung der Bedeutung unserer Sonne im Fixstem- 
syatem ist es von großem Interesse, eine Vergleichnng ihrer Hellig- 
keit mit der Leuchtkraft der Fixsterne vorzunehmen. Bei der 
Größe der festzustellenden Terhftltniazahl ist natürhch nur eine 
sehr beschränkte Genauigkeit erreichbar. Das Intensitätsverhältnia 
Sonne : Sirius wurde geschätzt von Huygbens zu 756 Millionen, 
Miohell 9216 Millionen, Wollaston 20000 MilUonen, Steinheil 
3884 Milüonen, G. P. Bond 5970 Millionen, Ä. Clark 3600 
Millionen. Im Mittel würde daraus folgen , Sonne : Sirius ^ 7280 
Millionen, welcher Zahl eine Differenz von 24,6 in photometrischcn 
Größenklassen entspricht. Fahry (C. R. 1903, 28. Dez.) fand 
durch Yergleichung einer Dezimalkerze, die in 1 m Entfernung 
den 100000. Teil der Intensität des Sonnenlichtes hat, mit Wega, 
daß beide gleich hell seien, wenn die Kerze in eine Entfernung 
von 780 m gerückt wird. Daraus folgt der Wert Sonne : Wega 
= 6082 Millionen oder die Differenz in Größenklassen = 27,0 und 
als photometrische Größe der Sonne — 26,7™. 

3. Die Sternfarbe. 

Die stärker gefärbten Sterne gehören sämtlich dem Yogel- 
schen Spektraltypus III an, nnd es sind daher die von Duner, 
F. Krüger, Espin ausgeführten Farbenschätzungen im AnschlnJB 
an spektroskopiaphe Beobachtungen und unter Beschränkung 
auf diesen Spektraltypus ausgeführt. Sie haben für unsere Zwecke 
nur ein nebensächliches Interesse. Eine selbständige Arbeit über 
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die Farbe der dem freien Äuge sichtbaren Sterne des nördlichen 
HimmelB ist aber in neuester Zeit von Osthoff (Ä. N. 3657,68) 
TeröEentlicht. Der Katalog enthält 1009 Sterne. Der weißest« 
Stern wKre nach Osthoff Siriua (0,6 color), dann folgt Rigel 
(0,9°) und Wega (1,1°). Eine eigene Bedeatnng haben die Farben 
fdr das Studium des Fixstern Systems oocb nicht gewonnen. 

Wir haben aber noch des Einflusses der Stemfarbe auf die 
Helligkeitsmessnng zu gedenken. Versuche in dieser Richtung 
sind schon Ton Zöllner gemacht worden; aber in systematischer 
Weise sind sie wieder erst in Potsdam ansgefOhrt, wo neben 
und gleichzeitig mit der Bestimmung der Helligkeit auch eine 
solche der Farbe der Sterne bis 7,5^ ins Werk gesetzt wurde. 
Die Schätzungen beziehen sich nicht auf die Schmid tache 
Farbenskala, es wurde vielmehr die Unterscheidung der Farben 
in Weiß (0), Gelblichweiß (1), Weißlichgelb (2,5), Gelb (4), Eötllch- 
gelb (6), Gelblichrot (8), Rot (10) vorgenommen nnd zwischen 
diese Hauptstufen später noch zwei Übergangs stufen eingeschaltet 
Man kann die Bezeichnungen etwa mit den in Klammem beige- 
fügten Zahlen der Schmidtschen Farbenskaia identifizieren. Aus 
den Potsdamer Beobachtungen folgt dann zunächst, daß die Fär- 
bung der Sterne ohne EinftuO ist auf die Genauigkeit der Beob- 
achtungen, daß aber andererseits ein starker Einfluß der Färbnng 
auf die photometrischen Messungen, und zwar in erster Linie die 
mit dem Zöllnerschen Photometer angestellten, sich ausspricht. 
Die Vergleichung der Gesamtheit der bisher veröfientliohten 
Potsdamer Beobachtungen mit anderen Messungen ergibt folgendes: 

Color P. D. — B. D. P. D. — Harv. Ph. P. D, — Uran. Oion, 

0,0 . . . 0,6 + 0,36™ + 0,29» + 0,2*'° 

0,5 .. . 1,5 + 0,25 + 0,25 -|- 0,19 

1,5 .. . 3,0 -(-■ O.lf + 0,10 -j- 0,06 

3,0 ... 10 — 0,06 — 0,0* — 0,06 

Für veiße nnd gelblichweiße Sterne geben also die Pots- 
damer Messungen die Größe um 0,26 zu groß, also die Helligkeit 
um etwa ein Tiertel Größenklasse zu klein an , wahrend für die 
at&rker gefärbten Sterne der Unterschied wieder kleiner wird. 
Sind ein weißer und ein gelb oder noch stärker gefärbter Stern 
für das Auge oder im Vergleich mit a Urs. min. gleich hell , so 
ist im Potsdamer System der weiße Stern um etwa 0,3™ 
schwächer als der gefärbte. Die ToUstSndige Übereinstimmung 
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der ijchätztitigen mit dem Aoga allein und bei Fickering lassen 
die Benutzang der Harvard Photometry nnd der Fortführungen 
derselben für das Studium der SteruTerteilung in Abhängigkeit 
von der Helligkeit am geeignetsten erscheinen. 

Maller und Eempf erklären diese Unterschiede in den 
photo metrischen Messungen im wesentlichen ala eine Wirkung 
des Purkinje -Phänomens (vgl S. 27). In Potsdam wurden bei 
den Messungen erheblich lichtstarkere Fernrohre verwendet als 
in Bonn und von Pickering, und diese mußten die gefärbten 
Sterne relativ heller Beigen. Zum Teil sind die Unterschiede 
aber auch pereönlioher Natur. 

F.in Zusammenhang zwischen dem Entwickelnngsstadium und 
der Farbe würde sich in der Verteilung der Sterne auf die ein- 
zelnen Farben, die des verschiedenen Glähsustand repräsentieren, 
aussprechen können. Ordnen wir die Beobachtungen nach der 
Färbung, >o erhalten wir: 

Osthoffs Beobaohtnngeu. 
Color Anzahl Prozent 

-0,* Weifl Ü 

- 1,4 OelbUohweU 7 i 

1,5 — 2,4 ■Weißgelb 1S7 14 

3,4 HeUgelb 256 35 

4,4 BeiDgelb ■ 144 14 

5,4 Donkelgelb 120 12 

6,4 Bötlichgelb 170 IT 

7,4 Eotgell) 164 15 

B,4 Gelblichrot 18 2 

9,4 Bot mit wenig Gelb 3 



Potsdamer Beobachtungen. 

Anzahl Prozent 

Wein 3294 20 

OelblichweiB 4612 40 

WeiBliohgelb 3080 26 

Gelbrot 1609 14 

Zwischen beiden Beobachtangsreihen besteht ein schwer zu 
erklärender Widerspruch. Durch Yergleichung der Osthoffschen 
Angaben mit denen anderer Beobachter, die gleichfalls die 
Sohmidtsche Skala anwandten, hat sich zwar ergeben, daß 
Osthoff im allgemei&en die Sterne zu rot schätzt; es ist nämlich 
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Oflthoff— Dunör = +0,8", OsthoH— Krüger = + 1,3', da- 
gegen Oathoff — Schmidt ^ — 0,2°, Um die oben mitgeteilten 
Zahlen auch nnr einigermaßen in Einklang zu setzen, müüten wir 
aber eine Farbendifierenz von naheza 3" anuehmeo. Eine andere 
Mdghchkeit der Erklärung wäre dnrch die Mitnahme der Sterne 
zwischen 5,5" (untere Grenze bei Osthoff) und 7,5° in der 
Potsdamer Reihe gegeben. Diese Sterne müßten fast ausschließ- 
Uoh weiUe oder fast weiße Sterne sein; eine sehr wenig plausible 
Annahme. 

4. Das Spektrum. 
Von den Tatsachen, die die Spektralanalyse bezüglich der 
Fixsterne zutage gefördert hat, kommen hier nur die allgemeinere 
Gesetzmäßigkeiten verratenden in Frage. Die Togelsche Klassi- 
fizierung der Stemspektra, der wir uns anschließen, soll den Ent- 
wickeln ngszu stand der Sterne darstellen. Es enthalt, wie Soh einer 
an den Teränderungen einzelner Linien noch besonders nachzu- 
weisen versucht hat, die Klasse I die heißesten Sterne, durch 
Abkühlung gehen sie Über in Sterne II. nud weiter in Sterne 
III. Klasse. 'Die Verteilung der Sterne auf die einzelnen Klassen und 
die Anordnung der Sterne der verschiedenen Klassen sind also 
Momente, die für das Studium des Baues des Stemsystems von 
Bedeutung sein werden. Wir werden zur Prüfung dieser Ver- 
hältnisse uns wieder auf die Stemverzeichnisse zu beziehen haben, 
die den Spektralcharakter angeben. Mit der Ausführung solcher 
spektroskopiacher Durchmusterungen ist Potsdam vorangegangen 
durch die Beobachtung der Sterne bis 7,5™ zwischen — l'' und 
+ 20*' Deklination von Vogel und Müller. Nach Norden zu 
sollte die Arbeit durch Duner fortgesetzt werden. Die Fort- 
setzung nach Süden bis S =^ — 15* wurde durch Kövealigethy 
in 0-Gyalla geliefert. W&hrend diese Kataloge auf visuellen 
Beobachtungen beruhen, gab uns Pickering im Draper Katalog 
einen vom Nordpol bis — 25'^ Deklination reichenden Katalog, der 
10351 Sterne umfaßt und auf photograpbischem Wege entstanden 
ist Die Spektra wurden studiert auf 633 'Platten, jede von 10 ü i^ 
Areal , die mit Hilfe eines Objektiv prismas aufgenommen waren. 
Der photographische Prozeß erzengt eine wechselnde Vollständig- 
keit des Kataloges für die verschiedenen Klassen. Klasse I zeichnet 
sich durch den Reichtum an chemisch wirksamen Strahlen aas. 
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während solche StraUen in ElaBBe III nar in geringem MaSe vor- 
handen Bind. Die Anfsuchnng der Sterne dieser ELtaae maßte 
dfther zum Ziele besonderer Arbeiten gemacht werden, and es 
haben sich um dieselbe beBonders d'Arreat, DunSr und Espin 
verdient gemacht. Der Draper Katalog diente dann als Grund- 
lage fär die besondere Untersncbung der Spektra der helleren 
Sterne, die durch Vogel und Wilaing in Potsdam und nahe 
gleichseitig auch durch Miß Manry am Harvard - College aus- 
geführt wurde. Endlich lieferte uns gleichfalis die Harvard-Stem- 
warte eine Diskussion der. Spektra der helleren Sterne des Süd- 
himmels durch Miß Cannon. 

Was nun zunächst die Yerteilung der Spektra auf die ein- 
zelnen Klassen betrifft, so ergeben uns die vier sn diesem Studium 
geeigneten Arbeiten folgendes; 



Zone 


Pot»dam 
— 1° iDis +20° 


O-GyaUa 
0' bis — 15' 


Harvard 

Nordbimmel 


Harvard 

Bfidhimmel 


Klasse 1 


2166=58Proz. 


1048 — 52Proz. 


389 = 57 Proz. 


6Be = B2Pro& 


, II 


12*0 = 33,5 . 


887 = « „ 


232=34 . 


368 = 33 , 


, nift 


288= 8 , 


87= 4 . 


S7= 8 „ 


51= 6 „ 


. mb 


9= 0,S , 


3= 0,1 . 


4= 0,6 „ 


0= . 



Aus der vorzüglichen Übereinstünmung dieser Zahlen geht 
hervor, daß reichlich die Hälfte der helleren Sterne der Klasse I 
zugehört, daß ein Drittel von ihnen Sonnensteme sind, und daß zur 
dritten Klasse nur etwa 6 Proz. dieser Sterne gehören. 

Bezüglich der Yerteilnng der Sterne der 1. Klasse anf die 
Unterabteilungen erhatten wir Aufschluß ans der oben angeführten 
Bearbeitung der Spektra dieser Klasse durch Yogel und Wilsing. 
Von 447 untersuchten Spektren sind 409 sicher bestimmt und 
von diesen kommen 308 ^= 75 Proz. auf Klasse la, 100=^ 25 Proz. 
auf Klasse Ib und 1 ^ 0,2 Proz. anf Klasse Tc. 9 Sterne ge- 
hören Übergan gsstadien zwischen diesen Unterabteilungen an, 
19 Sterne neigen zum Typus der zweiten Klasse, und für 10 ist 
die Einordnung in Klasse I nicht zweifelfrei. In der IL Klasse 
gehören zu der Unterabteilung b nur sehr wenige Sterne; von 
hellen Sternen nur y Argus. Die Sterne haben jedenfalls eine 
ganz besondere, uns noch unbekannte Bedeutung. Es wird spater 
noch von ihnen zu sprechen sein. 
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Di« Verteilung der heUeren Sterne «nf die einzelnen Typen 
stellt sich denmach etwa f olgendermofien : 

la Ib lo Ufi Hb nia mb 

, ISiriUB- Helium- Bonnen- 



TypUB 



U 






u 



0,3 



Die Yerteilung der Sterne der I. Elasse iat auf Grund des 
Draper Katalogs von Terscliiadenen Forschern untersucht worden; 
zuerst von Ficker in g selbst, dann von Boras ton und Straten off. 
Die übersichtlichste Darstellung ist die von dem letzteren gegeheae. 
Aber alle diese Untersuchongen leiden an dem Mangel, daß ein 
Unterschied zwischen den beiden Unterabteilungen nicht gemacht 
ist, und außerdem an der dem Draper Katalog anhaftenden Un- 
gleichfOrmigkeit, die daher rührt, daß, weil die Platten in den 
nördlichen Regionen zwei- bis dreimal so lange exponiert sind, 
als in den südlichen, die Stemdichte in der Umgehung des Poles 
zu groß erscheint. Ordnen wir deshalb die von Yogel und 
Wilsing genauer untersuchten Sterne am Himmel ein in neun 
Zonen, welche durch Parallelkreise zur Milchstraße im Abstände 
Ton +10", ±30", +50", +70"* entstehen, so erhalten wir 
folgende Übersicht: 









Anzahl 




Anzahl 












i. d. 


Zone 


auf lOOG" 


Dichte 




Zone 


Areal 


la 


Ib 


la 


Ib 


la Ib 


Nordpol . . 


. . I 


1244D° 


13 





1,06 


0,00 


0,75 0,00 




n 


3682 


53 






48 


0,11 




06 0,14 




m 


ibil 


58 


7 


1 


28 


0,15 





91 0,20 




IV 


4510 


48 








0,15 





78 0,20 


MUohstralie . 


, . V 


4282 


eo 


33 


1 


ae 


0,77 


1 


00 1.00 




VI 


3652 


47 


42 




29 


1,15 





82 1,40 




VJI 


2617 


27 


e 


1 


03 


0,23 





74 0,30 




vm 


1421 


5 


1 





35 


0,07 





25 0,09 



In der zweiten Kolumne steht das Areal der Zone, Welches 
in das durchforschte Gebiet des Himmels fällt, wenn wir annehmen, 
daß die südliche Grenze desselben durch den Parallel von — 15" 
gebildet wird. Die in der Regel behauptete Tatsache, die Sterne 
der I. Klasse ständen überwiegend in der Milchstraße, finden 
wir nur teilweise bestätigt. Die Sterne vom Typus la, die Sirius- 
steme, sind ganz gleichmäßig über den Himmel rerteilt, die Unter- 
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schiede in der Dichte erklärea aich angezwuiigaii durch die geringe 
Zahl dar vorhandenen Sterne und bezüglich der Zone YIII darch 
die ungfinstige I^age derselben für die Beobachtung. Bei den 
Sternen vom Typus Ib, den Heliumstemen, dagegen ist die Ungleich- 
heit in der Verteilnng in sehr ausgesprochener Weise vorhanden. 
Biese stehen in der MilchatraSe lOnfmal so dicht wie außerhalb 
derselben. Die größte Dichtigkeit weist die Zone VI aui; es 
beruht das darauf, daß in diese Zone das Sternbild des Orion 
fällt, das auffallend reich ist an Sternen dieser Art. Vielleicht 
ist diese Abweichung aber auch nur eine Folge der geringen Zahl 
der Sterne. In ibnlicher Weise, wie oben der Potsdamer Katalog 
bebandelt ist, untersucht MacClean die Spektra der Sterne bis 
3,5"" am ganzen Himmel (A. P. J. VlI, 367). Sein Verzeichnis 
umfaßt 170 Sterne, die zu Vogels Klasse I gehören. Wir teilen 
den Himmel durch Kreise, die parallel znr Milchstraße verlaufen 
und 30" von derselben abstehen, in vier Zonen gleichen Areals, 
die wir als Nord- und Südpolar -Kalotte bzw. Nord- und Süd- 
galaktische Zone unterscheiden wollen. Es werdeii weiter noch 
die einzelnen Zonen in je zwei gleiche Teile durch einen größten 
Kreis, welcher durch die Pole der Milchstraße und die Schnitt- 
punkte der Milchstraße und des Äquators geht, getrennt. Da 
wir die galaktischen Längen nach früherer Festsetzung Ton dem- 
jenigen dieser beiden Punkte, der im Ophiuchua gelegen ist, zählen, 
so umfaßt also die nördliche Hälfte der Zonen die Länge Ton 
O" bis 180", die südliche die von 180" bis 360». In die so ent- 
stehenden acht Flächen gleichen Areals Yerteilen sich nun die 
170 Sterne in folgender Weise : 

N. P. K. N. G. Z. 8. G. Z. 8. P. K. 

Klsase la IT 12 SS 15 S 18 8 14 22 TS 12 

„ Ib 3 6 9 S 33 29 IT 25 *2 S B 9 

Diese Zahlen fOhren zu denselben Schlüssen wie die vorhin 
mitgeteilten. Auffällig ist das Verhalten der Stamzahlen in den 
beiden Hälften der nördlichen galaktischen Zone. In ihrem nörd- 
lichen, die Sternbilder Leier, Cassiopeja, Fuhrmann, Zwillinge 
enthaltenden Teile überwiegen die Siriussteme; in ihrem südlichen 
durch die Sternbilder Einhorn, Schiff, Argo, Centaur, Skorpion 
gehenden Teile aber die Heliumsteme. Fassen wir alles zu- 
D enthalt die galaktische Zone, deren Areal gleich der 



D,g,t,.,.d.:, Google 



H&Ute deijauigen der ganzen Sphäre ist, von 81 SiriaastemeB 
40 = 49 Proz. und Ton 89 Heliumstemen 71 = 80 Pro«. 

In den Harvard AnnalsLYI, Nr. IT hat vor kurzem Pickering 
einen Katalog aller bisher aufgefandenen Sterne der Elaiae Ib 
TeröSentlicht, der 803 Nomniem umiaBt Werden nur diejenigen 
686 dieser Sterne, die die Eeliamlinien deutlich ansgepr&gt zeigen, 
berfickfliohtigt , eo ist die Yerteilimg nach galaktiacher Breite 
folgende : 



Breite + S0° bis + SO" 


18 Sterne ^ 2,e Ptoz. 


, +30 . +10 


00 , = 13,1 . 


. +10 , —10 


351 . = 61,3 , 



„ — 10 , — 30 197 , = 28,T , 

, — 30 , — 90 30 , = 4,* , 

Nacb dieser Zählung fielen in die galaktieohe Zone sogar 
93 Proz. der Helinmsterne. Außerdem liegt hier das Maximum 
in der Häufigkeit, der Helinmateme in der Hüohatraßenzone eelbit, 
als eine Folge des Umstandes, daß bei den neueren Arbeiten eine 
große Zahl solcher Sterne im Sternbild Arge aufgefunden wurde, bo 
daß das andere Maximum im Orion nloht mehr so sehr überwiegt. 

Die Spektra von Yogela Klasse Ic sind sehr selten. Unter 
den 447 in Potsdam diskutiert«n Sternen der I. Klasse fand sieb 
nur einer, und bei drei weiteren waren die charakteristischen 
bellen Linien in. einem sonst Ib entsprechenden Spektrum zu er- 
kennen. Von diesen vier Sternen Hegen drei in der Zone Y, einer 
in Zone lY. Endlich waren die hellen Linien bei einem in 
Zone YUI stehenden Sterne neben dem Spektrum la vorbanden. 
Die Yerteilnng dieser Sterne dürfte daher der der reinen Heliom- 
steme, mit denen sie wohl unmittelbar zusammengehören, ent- 
sprechen. 

Ffir die Sterne vom Sonnentjpus (IIa) gibt Mc. Clean eine 
87 Sterne umfassende Abzahlung mit folgendem Resultat: 

N. P. K. N. G. Z. 8. G. Z. 8. P. K. 

Klasse Ua 14 9 23 8 9 17 9 16 2b 13 9 SS 

Offenbar sind diese Sterne völlig gleichmäßig über die Sphäre 

verteilt. 

Die Sterne vom Typus IIb, die sogenannten Wolf-Rayet- 

Sterne nach den Entdeckern der ersten Exemplare, zeigen wieder 

eine eigenartige Anordnung. Fickering hat gefunden, daß sie 

Kobold, Bau de> FixiternajatsniB. 5 
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aberwiegeud stehen in einer Bohmalen, die Mittellinie der Miloh- 
Btr&Qe enthaltenden Zone. Nnr ein Stern ateht 17,2* von der 
Uilchstraße entfernt, alle übrigen weniger als 9". Eine zweite' 
Gruppe dieser Sterne wurde aber später anig^funden in den beiden 
Kap- oder MageUanitchen Wolken; die große Wolke, die 33<^ von 
der Milchstraße entfernt ist, enthält 15, die kleinere, 45° abstehende, 
1 Stern dieeea Typus. Newcomb (Knowledge, Septemher 1904) 
bat den größten Kreis berechnet, der sieb den in der MilcbstraDen- 
Zone stehenden Sternen dieses Typus am besten anschließt. Sein 
Pol liegt in «= 190,90,5= + 26,7o, kaum 1" entfernt vom Pole 
der Milchstraße selbst. Campbell und Keeler beobachteten, 
daß die Wasaerstofflinien in diesen Spektren nicht punktartige 
Unterbrechnngen im fadenförmigen Spektrum sind, sondern darüber 
hiaansragen; im Terbreiterten Spalte sieht man die Sterne Hn 
Soheibohen von 6" DurcbmesBer im Liebte dieser Waseerstofilinien, 
w&hrend sie im Lichte der anderen Linien punktartig bleiben. 
Es folgt daraus, daß die Sterne von einer mSohtJgen Wasserstoff- 
atmoaph&re umgeben sein müssen. 

Vom Typus lUa kommen unter den Sternen bis 3,5", die 
Mo. Clean untersuchte, nur 19 vor; sie verteilen sich auf die vier 
Zonen so, daß auf die N. P. K. vier, auf die anderen drei Zonen 
je fOnf Sterne entfallen. Aas diesen Zahlen läßt eich natürlich 
kein Schluß ziehen. Da die Sterne der dritten Klasse der Mebr- 
sahl nach schwache Sterne sind, müssen wir besondere Verzeich- 
nisse derselben zu Rate ziehen. Ein solches ist neuerdings von 
F. Krüger Teröftentlicht. Es enthält die Sterne der Klasse Ula 
und Illb. Wir erhalten aus den dort gegebenen Tabellen, die 
sich auf die 20'^ breiten galaktischen Zonen beziehen, folgende 
Obersicht. 



Zone Anzahl 



Areal 


Anz. 


Dichtigkeit 


auf lOOD" 


nia 


allgemein 


isssa* 


1,65 


0,071 


0,416 


3147 


8,96 


0,300 


0,440 


5137 


6,30 


0,272 


0,516 


4590 


14,42 


0.623 


0,726 


4530 


23,17 


1,000 


1,000 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Das Areal, für welohes die Sternzahleu gelten, wurde den 
Seeligerscben Arbeiten, die wir bei der Stern verteilnng kennen 
lernen werden, entnommen. Die vierte Kolamne enthält die 
Dichtigkeit der Sterne der Elaaee Illa In den einzelnen Zonen; 
daneben steht in der letzten Kolumne die Dichtigkeit aller Sterne 
bis zur Größe 9,0 nach Seeliger. £s gebt ans den Zahlen 
deutlich hervor, daß auch für die hier behandelten Sterne eine 
Zusammendrängung gegendie Milcbetraße vorhanden ist. 

Für die Sterne vom Typus III b erhalten wir einen Über- 
blick über ihre Verteilung tmter Benutzung des neuesten, den 
gansen Himmel umfassenden Terzeiohsisses dieser Sterne von 
Espin (A. P. J. X, 169). Wir teilen die Sphfire wieder in vier 
Zonen von gleichem Areal und finden folgende Sterazablen: 

Klasse lUb. 
N. P. K.: 15 — N. Q. Z.; 99 — 8. G. Z.: 94 — 8. P. K.: 16. 

Bei diesen Sternen ist also eine sehr entschiedene Verdich- 
tong gegen die Milchstraße zu konstatieren. 

Das Gesamtergebnis ist somit folgendes. Die stärkste Ver- 
dichtung gegen die Milchstraße zeigen die Sterne Tom Typus II b, 
dann folgt Typus Illb und dann Typus Ib; eine merkliche Ver- 
dichtung ist auch bei III a vorhanden; gleichmäßig verteilt sind 
die Sterne der Typen la und IIa. 

Über die Bedeutung dieser Tatsachen der Verteilung der 
Spektraltypeu können wir zur Zeit nur Vermutungen aussprechen. 
Der Charakter der bellen Linien im Spektrum IIb ist uns noch 
anbekannt. Unter den Linien des Spektrums I b will man neben 
denen des Cleveitgasee auch SauerstoSlinien erkannt haben, 
während die Erklärung anderer Linien noch ganz aussteht. Auch 
der Charakter des Spektrums III b ist noch ein vielfach um- 
strittener. Wir halten une nur an die festgestellten nackten 
Tatsachen, die bestimmt im engsten Zusammenhange mit dem 
Phänomen der Milchstraße und dem Bau des Stemsyatems stehen. 

5. Die Entfernung. 

In der Parallaxe der Fixsterne haben wir ein Hilfsmittel, 
welches durch die Bestimmung des wahren Ortes der Körper im 
Baume, zu der sie in Verbindung mit dem scheinbaren Orte führt, 
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uns dio Löanng dei tina g«stelltea Aufgabe ermöglicht. Die 
Kenntnis des wahren Ortsa der Körper im R&aioe ffir zwei Zeit- 
ponkte würde una olle Geheim nisae , die über ihre Bewegaogen 
und ihre Anordnung noch ausgebreitet aind, in einfachster und 
aicherater Weise enthüllen. Aber die Schwierigkeiten, die sich 
der EntfemungsmesBung entgegenstellen, aind ao ungelieuer groS, 
daß es bisher nnr gelungen ist, sie in den gOnstigaten Fällen zu 
überwinden. Beruhte daher unsere Kenntnis dea Fixsterosystema 
nur auf den Resultaten dieser direkten Termessung, so würde 
aie stets auf die nächste Umgebung unseres Sonnensystems be- 
schränkt bleiben. Niemals aber würde unser Blick dringen können 
bis zu den Grenzen des Universums. 

Die Versmclie der Entfern ungsbestimmung ans der Vor- 
Bradleyachen Zeit scheiden für uns vollst&ndig aus, da erst 
Bradleya Entdeckung der Aberration und sein Beweis, daC die 
Wirkung der Parallaxe eine sehr viel kleinere als diese aus dem 
endlichen Verhältnisse der Geschwindigkeit des Lichtes zur Ge- 
Bchwindigkeit der Bewegung der Erde in ihrer Bahn hervorgehende 
jährliche periodische Änderung dea scheinbaren Ortes der Oeetime 
sei, die Aufgabe so gestaltete, wie sie uns beute noch vorliegt. 

Die S. 31 beschriebenen Methoden zur Ermittelung der 
absoluten Parallaxe sind besonders angewandt zur Bestimmung 
der Parallaxe dea Polarsternes. Vereinigen wir die von Peters 
zusammengestellten verschiedenen Werte nach Maßgabe ihres 
wahrscheinlichen Fehlers, ao erhalten wir als Parallaxe dieses 
Sternes K = 0,078" + 0,009", ein Wert, der auch neuerdings 
darch eine Bearbeitung der in Straßburg beobachteten Dekli' 
nationen bestätigt wurde. Der Peterasche Versuch, aus be- 
obachteten Werten der Zenitdiatauzeu die Parallaxe verschiedener 
Sterne zu beatimmen, hatte trotz der großen Genauigkeit der Be- 
obachtungen, die mit dem Pnlkowaer Instrument erreicht wurde, 
keinen Erfolg. Die wahrscheinlichen Fehler haben einen die 
Reaultate ganz in Frage stellenden Betrag. Dagegen haben die 
von Henderson und Maclear am Kap ausgeführten Bestimmun- 
gen der Parallaxe von « Centauri und Sirius , obwohl auch hier 
die Fehler den gleichen, ja einen noch größeren Betrag erreichen, 
zum sicheren Nachweise der Parallaxe dieser Sterne geführt dank 
dem Umatande, daß dieselbe gerade für diese beiden Sterne außer- 
gewöhnlich groß ist. Für diese Sterne liegen jetzt aber weit sicherera 
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ParaUaxenbestunmnngen ?or, so daß wir Toa dieaen absolaten 
Bestimmultgen weiter keinen Gebrauch machen. Die große Sicher- 
heit, die in neuerer Zeit in der Beiümmang der RektaBzensionea 
erreicht wurde, hat endlich auch die Ableitung verbürgter Werte 
Ton Parallaxen ans abaolnten RektaBzensiDnebeBtimtuuDgen er- 
möglicht. Doch wohnt den von Belopolsk; auB WagnerB Be- 
obachtungen abgeleiteten Werten immer noch ein wahrachein- 
, lieber Fehler von +0,1" inne, der eine Anwendung für unsere 
Zwecke aneschließt. Der Hauptwert dieser absoluten Bestim- 
mungen ruht fOr nna darin, daß sie in keinem Falle sich im 
Widerspruch befinden mit den relativen Parallaxen, die IIa 
dieselben Sterne gefanden wurden, und daß wir darin eine Be- 
rechtigung finden für die dieser relativen Parallaxenbestimmimg 
zugrunde liegende Annahme, daß bei den schwachen Sternen 
sich nur ausnahmsweise eine merkbare Parallaxe vorfinde. 

Das Vertrauen, das man der Besselschen Bestimmung der 
Parallaxe mit Hilfe des Heliometers von Anfang an entgegen- 
gebracht hat, war, wie die späteren Erfahrungen gelehrt haben, 
ein durchaus berechtigteB. Ans Bessels Beobachtungen folgt 
fflr die Parallaxe von 61 Cygni der Wert är^0,344". Die sicher- 
sten Bestimmungen der neueren Zeit fahren dagegen zu folgen- 
den Werten: 



Peter . . 
Schur . . 


. 71=0,372" 
0,340 


j Heüometer 


Kapteyn . 


0,326 




Wilsing . 


0,357 


Photographie. 



Als Mittelwert folgt n = 0,328". Trotz der großen Mühe 
nud Sorgfalt, die gerade auf die Bestimmung dieser geradezu zur 
Berühmtheit and zum Prüfstein der Zuverlässigkeit der Methoden, 
der Instrumente und der Beobachter gewordenen. Parallaxe ver- 
wandt wnrde, sind wir auch hier noch nicht völlig im Klaren. 
Der Stern Gl Cygni ist ein Doppelstern. Die Komponenten haben 
die Helligkeit Ci,3™ and 5,9*° und stehen 20" voneinander entfernt. 
Die Rot berfur dachen und Wilsingschea photographisches 
Aufnahmen ergeben nun fflr die beiden Komponenten um 0,08" 
verschiedene Werte der Parallaxe, and der Unterschied konnte 
nicht durch Beobachtungsfehler erklärt werden. Auch die An- 
nahme, daß die chromatische Dispersion die Ursache der Yer- 
Snd«rlichkeit des Abstandes sei, ist bei der wenig verschiedenen 
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Helligkeit der beiden Sterne nnd bei der Überein Btimmung ihres 
SpebtminB nnwabrecheinlich. Es bliebe, wenn man nicht doch 
einen Fehler der photographiachen Aofnahme annehmen will, nar 
übrig, mit Davis die Zngammen gehörigkeit der beiden Sterne zu 
einem System zn Terwerfen, oder mit WiUing anzunehmen, daß 
die eine Komponente eine kurz periodische Bewegung nm einen 
onaichtbaren Begleiter aasführe. Die früheren HeliometermeBsun- 
geu konnten die Frage nicht entscheiden, da man naob Beeaela, 
Vorgange stets die Mitte der beiden Sterne zam Objekte der 
Beobachtung gemacht hatte. Die zur Prüfung auageführten 
neuen heliometrischen Meaanngen von Sehnr und Peter, deren 
eratere wegen einer noch nicht aufgeklärten Abweichung bei einem 
der Änhaltsteme nicht ganz einwandfrei ist, ergeben für die beiden 
Komponenten hinreichend flbereinstimmende Werte der Parallaxe. 
Ebenso wtderapricht eine erat ganz kürzlich (A. N. 3999) Ter- 
öftentlichte photographiache Beobachtungsreihe Ton Öaten-Berg- 
atrand aowohl der Wilsingschen Annahme, wie auch der An- 
nahme einer Differenz der Parallaxen der beiden Komponenten. 
Die Messungen kommen in vollkommene Übereinatimmung durch 
Annahme einer Differenz der Refraktion skoeffizlenten im Betrage 
von 0,1", wie Kapteyn schon ana Wilainga Aufnahmen ab- 
geleitet hatte. 

Die umfangreiohaten heliometrischen ParaUaxenbestimmungen 
aiud in den letzten Jahrzehnten am Kap durch Gill, Elkin, 
Finlay und de Sitter und in Newhaven durch Elkin aua- 
gefohrt. Daa Ziel dieser großen Beobachtungsreihen war die 
Ermittelung der Parallaxe aller Sterne der ersten Größenklasse 
am Himmel. Um möglichste Sicherheit zu erreichen, wurden in 
der Regel mehrere BeobachtungHreihen mit veraohiedenen Anhalt- 
aternen ausgeführt. Die erlangten Reaultate sind in der folgenden 
Übersicht enthalten. Bezüglich der den Resultaten beigefügten 
wahrscheinlichen Fehler ist zu bemerken, daß sie für die beiden 
Reihen in verschiedener Weise berechnet sind, und daß Elkina 
Werte den wahren Betrag der in den Zahlen noch verbliebenen 
Unsicherheit wohl erheblich besser darstellen als Gills Werte, 
die den syatematiechen Fehlern, die in jeder einzelnen auf einem 
Paare von Anhaltstemen beruhenden Bflihe übrig bleiben, wie 
Rambaut (M. N. 58, 256) hervorhebt, nicht genügend Rechnung 
tragen. 
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ß Orionia ■ ■ 

«, Oentauri . 

a Eridniii . . 
p Oentanri 

a Orucis . . 
a YiigsaiB 

a S<iorpii . . 

ß Crucis ■ . 



B Tauri . . 
a Aarigae 
a Orionis . 

ß Geminor. 
a Leoais . 

a Bootis . 
B Lyrae 

« Ojgni . 
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Beobachtungen am Kap. 

Parallaxe Bteme Reihen 

+ 0,006" 6 3 

0,010 4 S 



0,000 
0,752 



0,010 
0,010 
0,01S 
0,015 

0,01fl 



1 Newhaven. 
Parallaxe 



Bteme Beihen 



0,082 


0,018 


0,232 


0,019 


— 0,012 


0,023 



Dia Beobachtungen am Kap erBtrecken «ioh noch weiter anl 
eine Anzahl Sterne, die sich durch große Eigenbewegnng aus- 
zeichnen. Die betreffenden Resultate haben in einer im Anhang 
beigefflgten Tabelle Aufnahme gefunden. Die stark bewegten 
Sterne des nördlichen Himmels werden mit dem Leipziger Helio- 
meter durob Peter untersucht, und seine durch gleich große Ge- 
nanigkeit snegezelchneten Werte werden gleichfalls Verwendung 
finden. Für einzelne Sterne der Tabelle wurden ältere Beob- 
achtungen mit dem Königsberger bzw. Bonner Heliometer dnrch 
Sohlüter, Wichmann, Auwers, Winnecke, Krttger ver- 
wandt, die den neueren Bestimmungen ebenbürtig sind, während 
Johnsons Beobachtungen mit dem Radcliffe-Heliometer als 
Terfehlt zu betrachten sind. 

Über die zahlreichen Versuche, durch differentielle Beobachtun- 
gen am Refraktor die Parallaxe zu bestimmen, gehen wir fort, da 
ihre Resultate ans den S. 33 angegebenen Gründen unzuver- 
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lässig sind, und fasaen nur die dnroh Vergleichnng d«r Durch- 
gangazeiten der Sterne am Meridiankreise gewonnenen Bestimmun- 
gen inB Auge, da dievonEaptejn nach dieser Uetho de erhaltenen 
Beaultate nach den ihnen beizulegen den, durch die aorgf&ltige 
Bearbeitung zuverlSaBig eraaheinenden wahrscheinlichen Fehlern 
mit den heliometriechen Bestimmungen wohl vergleichbar sind. 
Diejenigen Werte, die wir benutzen wollen, sind ; 

Lalande 18022 n = 0,064" ± 0,022" 

20 Ijeonig min 0,062 0,029 

Gr. 1B48 0.101 0,026 

Lalande 21 185 <22 H. Cam.) . 0,428 0,030 

8 L^oiB (La). 21 258) . . . 0,168 0,027 

Bei den zehn übrigen Sternen des Eapteynachen Verzeich- 
nissea erscheinen die berechneten Parallaxen entweder nicht Ter- 
bfirgt, oder ea liegen Heliometerbeobachtungen aus neuerer Zeit 
vor. Eine sehr umfangreiche Beobachtungar eihe nach derselben 
Uethode ist in der jüngsten Zeit darch Flint am Washburn 
Observatory ausgeführt und hat zur Ableitung der Parallaxe von 
97 Sternen gedient. Bei diesen Beobachtungen ist aber der Ein- 
fluß der Helligkeitagleichung, d. h. der mit der Helligkeit des Ob- 
jektes wechselnden Autfaasung der Antritts Zeiten der Sterne an 
die Faden des Dnrchgangsinatmmentes , nicht eliminiert, sondern 
nur nachträglich aus den Resultaten durch Ausgleichung fortge- 
schaSt. Bei der GröDe der Korrektion — sie beträgt für einen 
Stern 0,36", indem der beobachtete Wert 3t := — 0,02" in den 
definitiTen jt ^ -\- 0,34" übergeht — muß aber befürchtet werden, 
daß die angegebeneo wahrscheinlichen Fehler erheblich zu klein 
sind, so daß diese Beobachtungareihe nicht das Gewicht der 
übrigen beanspruchen kann. 

Von den photographiscb bestimmten Parallaxen benutzen 
wir nur einige wenige völlig verbürgt erscheinende aua den S. 33 
auseinandergesetzten Gründen. Am Columbia Observatory in 
New York werden sorgfältige Arbeiten ausgeführt, deren Zweck 
die Verwertung der von Rutherfurd in den siebenziger Jahren 
des vorigen Jahrhunderts aufgenommenen Photographien ist. Aus 
diesen Aufnahmen hat z. B. Jacoby für die Parallaxe von 
ft Cassiopejae aus zehn Sternen x r= 0,275" + 0,024" gefunden, 
während Bauer aua elf Sternen jt — 0,238" ± 0,014" findet; 
wenn man nun auch als Ursache der DiSerenz, die Übrigens 
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darch die Fehler Tftllig arklärt ist, mit Bauer den als Änhalt- 
stem benutzten S Caaaiop., der selbst eine tnerklicbe Parallaxe 
(« ^ 0,23" i 0,007") zu haben sohaint, rerantwortlich macht, 
so ist dia berechnete Parallaxe doch kaam zu vereinigen mit 
Peters heliometrisohem Werte n ~ 0,13" ± 0,037". 

Es wäre für unsere Zwecke von der gräHten Bedantimg, wenn 
wir den auf den Ort und die Selligkeit sich beziehenden Durch- 
mustenxngen entsprechende Durchforschungen des Himmels in 
bezug auf dia ParaUaxe der Sterne erlangen könnten , die uns 
zur vollständigen Kenntnis wenigstens unserer näheren Umgabung 
fahren würden. Was wir Jetzt über die Entfernungen wissen , ist 
beschränkt auf dia hellen Stame und die Sterne mit großer Eigen- 
bewegung. Weil man diese beiden Eigenschaften als ein Zeichen 
einer vermutlich kleinen Entfernung ansehen darf und man immer 
nur bei kleiner Entfernung auf Erfolg rechnen kann, hat man sich 
auf solche Sterne beschränkt. In erster Linie muBte man erwarten, 
daß photographischa Aufnahmen hier uns helfen könnten, und in 
der Tat hat Kapteyn auch versucht, auf diesem Wege vorwärts 
zu kommen. Donner in Helsingfors hatte eine Reibe von 
Aufnahmen angefertigt, die von jedem Sterne drei Bilder ent- 
hielten, da jede Platte zu drei verschiedenen Zeiten eiponiert war. 
Zwei Zeitpunkte entsprachen der Maximalwirkung der Parallaxe 
in dem einen, der dritte der dazwischenliegenden Maximal Wirkung 
im entgegengesetzten Sinne. Eapteyn hat nun durch Ausmessung 
von drei einer Gegend der Milchstraße entsprechenden Aufnahmen 
die Parallaxe von 248 Sternen dieser Gegend abgeleitet. Die 
berechneten Werte sind natürlicherweise die Unterschiede der 
Parallaxe des betreffenden Sternes gegen das Mittel der Parallaxen 
aller Sterne der Platte. Es würden also den nahen Sternen die 
großen positiven, den entfernten die großen negativen Werte der 
Parallaxe zukommen, und wir hätten in erster Linie die Sterne 
die große positive Werte zeigen, ins Auge zu fassen. Der wahr- 
scheinliche Fehler der Parallaxe eines anf allen drei Platten vor- 
kommenden Sternes ist i 0,020". Vergleichen wir nun die An- 
zahl der beobachteten, eine bestimmte Größe überschreitenden 
Parallaxen mit der ans der Wahrscheinliolike italehre folgenden 
notwendigen Anzahl, so ergibt sich: 
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0,07 .6 10 , 

0,08 ,2 6 , 

Wir hätten daraus zu schließen, daß nnter den 196 hier 
benutzten Sternen vier w&ren, deren Parallaxe die mittlere merk- 
lich überschritte. Nun liegen die beobachteten Parallaxen zwischen 
den Grenzen — 0,09" und + 0,11". Die mittlere Parallaxe der 
Steroe wird also nur wenige Ünndertel der Bogensekonde betragen 
können, und es ist sehr fraglich, ob auch nur ein einziger der 
Sterne eine 0,1" erreichende Parallaxe besitzt, eo daß diesec Weg 
TOrl&n£g uns noch nicht weiter führt. 

Ajn Schlüsse iat eine Tabelle gegeben, in welcher diejenigen 
Sterne zusammengestellt sind, für welche zur Zeit verl&ßliche Be- 
stimmongen der Entfernung Torliegen. Die Zahl dieser Sterne 
bel&uft sich anf 56. Es kommen darunter mehrere Sterne Tor, 
deren Parallaxe :;=Oist; für et Cygai ist sogar ein negativer 
Wert angesetzt. Der Grund liegt natürlich neben der den Werten 
innewohnenden Unsicherheit darin, daß die Parallaxe dieser Sterne 
kleiner ist als diejenige der Anhaltsteme. Aus dieser Tabelle 
sind in der Übersicht auf Seite 76 diejenigen Sterne zusammen- 
gestellt, deren Parallaxe wenigstens 0,06" erreicht, also, da der 
wahrscheinliche Fehler einer solchen Bestimmung immer noch etwa 
0,02" bis 0,03" ist, für die weitere Diskussion als auch dem Be- 
trage nach gesichert gelten darf. Neben dem Namen des Sternes 
steht die soheiDbara photometriscbe Größe des Sternes, dann 
folgt der beobachtete Wert der Parallaxe und die beobachtete 
jährliche Eigenbewegnng. Aas der Parallaxe ergibt sich die lineare 

Entfernung, ausgedrückt in Erdbabnradien, durch sina ^ — 

Die Zahlen, die man so berechnet, nnd die sich auf Billionen Kilo- 
meter belaufen, entziehen sich röllig unserer Anschauung. In 
Kolumne 6 der Übersicht ist daher die Entfernung ausgedrückt 
in einer anderen linearen Einheit. Es ist dieses die Entfernung 
eines Sternes, dessen Parallaxe = 1" sein würde. Wir bezeichnen 
sie als eine Stemweite and haben also 

1 Stemweite =; s ^ 206264,8 Erdbahnradien 
^ 30,7 Billionen Kilometer. 
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Da« Liebt gebraucht zam Durchlaufeu einer EntferouDg gleich 
dem mittleren EWhahnradius 498,5 Seknnden, damit folgt die in 
der eiebeiiteii Eolumne angegebene Lichtzeit durch: 
Lichtzeit ^ 3,184. S Jahre. 

In der nächsten Eolnmne ateht die Größe des Stemee, wenn 
wir ihn aus der wirklichen Entfernung in die Entfernung s^l 
rücken würden. Nennen wir t die Intensit&t des Lichtes des 
Sternes in seiner wirklichen fkktfemung, so ist nach der Definition 
der photometrJBchen GröSeu log i ^ — nlogfiK Ist anderer- 
seits i] die Intensität des Lichtes des Sternes in der Entfer- 
nung s =r 1 , 80 wäre auch log i^ ^ — »i log (i,^ ; also folgt , da 
a^.i :^= »1 ist, (»1 — n)l^>gft^ = — 2logs und mit log ji^ =: 0,4 
», ^ rt — 6 log s. 

Nennen wir ferner für einen Vergleichstern, als welchen wir 
den Sirius wählen wollen, «i* seine Intensität, nj* aeine Größe in 
der Entfernung 1, so daß also logi^* = — «i* log (i^ ist, so 

logi, — logii* = (n,* — ni)logiiK 
Nach dieser Gleichung sind die in der neunten Eolnmne 
stehenden absoluteii Lichtintensitäten der einzelnen Sterne, be- 
zogen auf die ^=^ 1000 gesetzte Intensität des Sirius, berechnet. 
Die letzte Kolumne endlich bezeichnet den Spektraltypus des 
Sternes; dabei ist der besseren Übersicht wegen bezeichnet; 
la durch S, Ib durch H, IIa durch 0, Ufa durch R. 
(Biehe Tabelle auf folgender Seite.) 
Um die Folgerungen zu erkennen, zu denen die Tabelle uns 
führt, bilden wir die Mittelwerte: 



Nr. 


Entfern, 
ineternw. 


Scheinti. 
Gröfle 


E. B. 


GrÖJle in 
Entfern. 1 


Absolute 
Intensität 


1—13 
14—23 


3,16 
8,05 


4,0 
5.7 


3,58" 
2,17 


, 3.4 
1.8 


115 
15 


24—83 


8,78 


4.2 


1,91 


-0.5 


192 


34-43 


11,21 


3,8 


0,68 


—2,1 


1782 



Wir können diese Zahlen nur richtig deuten , wenn wir im 
Auge behalten, wie die Sterne der Tabelle zusammengestellt sind. 
Es sind auf Parallaxe untersucht einmal alle hellen Sterne, zwei- 
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Obenricht d«r Sterne in 


der N&he der Sonne. 






^ 1 








ij 


Lioht- 


QrOae 


^1 : i 


l 


1 Name 


GröJto 


Parall. 


E.B. 


h 


zeit 

Jabrs 


für 


ii= 


1 

_5g_ 


\ 


«, CenUnri . . . 


.,. 


0,76a"i3.68", 1.3, 4.3 


—0,2 


39 




2 


52 H. Cftmelop. . 


7.3 


0.406 ,4.74 


2,01 e.4 


5,8 


0,2 


S 


R Caoie maj. . . 


-1.6 


0,S70 '1.32 


2.7 1 8.6 


—3,8 


1000 




i 


« Canif. min. . . 


0,5 


0,334 1,25 


3,0 1 9.5 


-1,9 


177 


fi; 


5 


61 Cjgni . . . . 


5,4 


0,328 '5,24 


3.0 9.7 


3,0 


2 





8 


CoPd. Z. 0.V243 


8.5 


0,312 8,72 


3.2 1 10.2 


6.0 


0,1 


& 


7 


I Ceti 


3,6 


0,310 11.92 


3.2 


10,2 




12 


§ 


8 


2 2398 


8,7 


0,290 '2,29 


3,4 


11,0 


610 


0.1 




' Lac. 9352 .... 




0,283 '6,89 


8,6 


11.3 


4,4 


0.6 




10 


1 « Indi 


4,7 


0.278 14,66 


3.7 


11,7 


1,9 


6 







|Ä.a.HeU.Q.lS170 


9,1 


O.S73 ,0,70 


3.7 


11,7 


6,3 


0,1 




IS 


Lal. 21258 . . , 


8,6 


0.254 i4,46 




12,5 


5,6 


0,2 


B 


13 


1 n Aqoilae . ■ . 


0,9 


0.232 0.B5 


4!3 


13,7 


-2,3 


254 


8 


14 


iLal. 18115 . . , 


8,2 


0.20 1 1,70 


5,0 


15.9 


4,7 


0,4 


K 






s,a 


0,18 i 1,22 


5.6 


17,7 


-0,1 


35 




16. 


o DraconiB , . . 

' AOe. 10603 . . . 


4,S 

1 7,5 


0.176 '1,83 
0,17 1,44 


5,7 
5,9 


18,2 
18,7 


1,0 
8,7 


12 

1 







, P. SIV 212 sq. . 


6,3 


0.167 


2,08 


6,0 


19.1 


a,4 


3 




19 


; o* Bridoni . . . 


4.5 


0,166 


4,07 


8,0 


10,2 


0,8 




0! 


20 


lAOe. 11 877 . . . 


9,1 


0,16 


3,04 


6.2 


19,9 


5,1 


0.3 




21 


' 70 p OpMuchi . 


4,1 


0,16 


1,13 


6,2 


19,9 


0,1 


28 




22 


e EridauL .... 


4,3 


0,14fl 


3,10 


6,7 


21,4 


0,2 


37 




23 


i i Tucanae . . . 


4,3 


0,138 


2.04 


7.2 


23,1 


0,0 


31 




24 


i^Hydri . . . . 


2,9 


0,134 


2,25 


7,5 


23,8 


-1,5 


120 




25 


1 /i UiiBsiopejae . . 


6.3 


0,13 




7.7 


24.4 


0,8 


15 




2S 


n Piacia austr. . 


1.3 


0.130 


0,38 


7.7 


24,4 


-3,1 


560 




27 


1 Br. 3077 .... 


6.5 


0,13 


2,09 


7,7 


24,4 




12 





28 


Gr. 1830 .... 


6,5 


0,118 


7,04 


8.5 


27.0 


1^9 


« 


» 


2» 


1 ß Comae .... 


4,3 


0,11 


1,19 


9,1 


28,0 


-0,5 


49 


S 


30 


' « Tauri .... 




0,109 


0,19 


9,2 


20,2 




956 





31 


: <!■' Aurigae . . . 


5,4 


0,106 


0,15 


9,4 


30,0 


0,5 


19 '0 


32 


|0r. 1646 . . . . 


6.7 


0,101 


0,90 


9.9 


31,5 


1,7 


6 1 St 


33 


, ^ Vrsae maj. . . 


3,3 


0,09 


1,10 




35,4 




180 lO 


34 


« Lyrae .... 


1 0,1 


0,082 


0,36 


12!a 


38,8 


—5,3 


4250 




35 


iLal. 27298 . . . 


8,0 


0,06 


1.10 


12,5 


38,8 


2,5 


3 




88 


. B Aurigae . . . 


0.2 


0,079 


0,43 


12.7 


40,3 


—5,3 


4170 




37 


, B üniae min. . '. 


2,1 


0,078 


0,04 


12.8 


40,B 




746 




38 


Lac. 2957 .... 


8,0 


0.064 1,71 


15.6 ' 49,7 


0.0 


30 




30 


iLftl. 19022 . . . 


8.1 


0,064 


0,80 


15.B 




2.1 










6,0 


0,062 


0,70 


16,1 


51,4 


0.0 


33 


S 


41 


,31 Aquilae . . . 


5,3 


0,06 


0,98 


1B.7 


53,1 


-0.8 


66 


§' 


42 


ß Gemioorum . . 


1,2 


0,056 


0,63 


17,9 


56,9 


—5.1 


3310 


43 


: « Crucia .... 


1,0 


0,050 


0,06 


20,0 


63,7 


-6.6 


5010 




44 


1 Sonne 


-28.7 


- 






_ 


—0,1 


34 
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tena Eille eine starke Eigenbewegnng zeigenden Sterne. Nehmen 
vir an, die linearen Bewegung^ der Sterne seien überall imKanme 
die gleichen, so würden die scheinbaren Bewegungen um so größer 
sein, Je näher die Sterne uns sind. Die Auswahl nach der Größe 
der Bewegungen würde also die Sterne kleiner Entfernung zur 
Beobachtung bringen. Wir würden daher in der näheren Um- 
gebung neben denjenigen Sternen , die wir ilirer scheinbaren 
Größe wegen beobachten, auch einen Prozentsatz schwacher, 
durch große Bewegung ausgezeichneter Sterne mit aufnehmen. 
Der Prozentsatz dieser schwachen Sterne nimmt aber ab mit der 
Entfernung, nnd es könnte so die mittlere scheinbare Helligkeit 
der ant Parallase nntersnchten Sterne mit der Entfernung wachsen. 
Andererseits haben wir anzunehmen, daß die scheinbare Größe der 
Sterne abnimmt mit der Entfernung. Das würde nur dann nicht 
der Fall sein, wenn die absolute Helligkeit der Sterne mit der 
Kntfernung von uns größer würde und zwar in stärkerem Maße> 
als die scheinbare Helligkeit nach dem einfachen physikahschen 
Gesetze mit der Entfernung abnimmt. Da wir eine solche Annahme 
nicht machen können, steht die scheinbare Größe der geprüften 
Sterne unter zwei entgegengesetzten Einflüssen. Wenn wir also in 
der dritten Kolumne eine geringe Zunahme der scheinbaren Größe 
beobachten, so können wir dieses nur als sine zufällige Wirkung 
der Auswahl der Sterne auffassen. Die in der fünften und sechsten 
Kolumne hervortretende Zunahme der wahren Größen der Sterne 
nnd ihrer absoluten Intensität mit der Entfernung ist dagegen 
eine notwendige Folge unserer Auswahl und berechtigt uns nicht 
etwa zu dem Schlüsse, daß in größerer Entfernung von uns die 
absolut helleren Sterne häufiger seien als in unserer Nähe. Außer- 
dem ist zu bedenken, daß, weil unsere Parallaxen werte relative 
sind, die Zahlen mit Fehlem belastet sind, deren Einfluß mit der 
Entfernung wächst. Nehmen wir z. B. die mittlere absolute 
Parallaxe der Anhaltsterne zu 0,03" an, so erhalten wir für einige 
der wichtigeren Sterne unserer Tabelle folgende Zahlen: 





A.ng.abBol. 
ParalL 


> 


Grolle 

(. = .) 


Absolute 


« Tauri 

.1 Lyrae 


0,14" 
0,11 

0,08 


'.1 
»,1 
1S,5 


—3,2 

-4,7 
-4,5 


681 
3350 
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Wir fühlen ans aas diesem Grunde in keiner Weise berechtigt, 
auB den bisher ermittelten sicheren Daten über die Entferanng 
der Sterne einen anderen SchluB zu ziehen, als den, daü sie den 
zu erwartenden Terhältnissen nicht widersprechsii. 

Ans der vierten Kolumne der Tabelle auf S. 75 folgt eine 
starke Abnahme der mittleren Eigenbewegung mit der Entfernung; 
hieraul werden wir im nächsten Paragraphen Ziirilokkommen. 

Den sichersten Schluß gestatten unsere bisherigen Erfabrnn- 
gen uns noch in bezng auf den Sp«ktralcbarakter der Sterne. 
Ton den 34 Sternen nnserer n&heren Umgebung mit sicher fest* 
gestelltem Spektrum gehören 8 zum Siriustypos, 23 zum Sonnen- 
tTpus, 3 zur HL Klasse; von den 6 nioht sicher ermittelten wahr- 
scheinlich 2 zum SiriuS' nnd 4 zum Sonnentypus. Es tritt also 
ein ganz entschiedenes Überwiegen des Sonnentypus hervor; 
während für die Gesamtheit aller Sterne nur ein Drittel diesem 
Typus angehört, zählen von den Sternen nnserer näheren Um- 
gebung zwei Drittel zu diesem Typus. Statt der Hälfte der 
Sterne, wie im Gesamtsystem, gehört nur ein Viertel der Sterne 
in unserer Nähe zum Typus la. Siriustypus und Sounentypns 
stehen für die Gesamtheit der helleren Sterne im Zahlen Verhältnis 
3:2, für unsere Umgehung im TerbUtnis 1:3. Es gelten diese 
Schlüsse auch noch ebenso, wenn wir nur die helleren Sterne 
unserer Umgebung ins Ange fassen. 

Eine weitere auffällige Erscheinung ist die, daQ mit Aus- 
nahme der Sterne 6 und 28 die Sterne des Siriustypus in unserer 
Tabelle durch eine weit unter dem Durchschnittswerte der be- 
treffenden Gruppe liegende Eligenbewegung hervortreten. Aach 
hierauf werden wir im folgenden Paragraphen zurückkommen 
müssen. 



6. Die Bewegungen. 

In dem Studium der Bewegungen der Fixsterne ist uns ein 

zweiter nnd an sich der au ssichta vollste Weg gegeben, um in die 
KoQstitntion des Fixstern syst ems einzudringen. Ein inniger 
Zusammenhang zwischen den Gesetzen, die diese Bewegungen 
beherracheu, und dem Bau des Systems ist ja ohne weiteres selbst- 
verständlich. Gelingt es uns, diese zu enthüllen, so führt uns 
ein sicherer Weg zu unserem Ziele. Ptolemäus, Kopernikus, 
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Kepler, Newton, Laplace sind dieaeo Weg gewandelt, und 
auch heute noch Teriolgen unsere Bemühungen, das in seinen 
wesentlichen ZDgen durch ihre GeiataBarbeit sichergestellte Bild 
oneeres SonnensystemB weiter la vervollkonunnen, nur den Zweck, 
die kleinen Abweichungen, die die beobachteten Bewegungen von 
d«a auf der Grandlage unserer Theorien von der Anordnung und 
der gegenseitigen Wirkung der Körper dieaee Syeteras berechneten 
zeigen, zu beseitigen. Um aber das gegenseitige Verhältnis der 
beiden hier verglichenen Aufgaben richtig würdigen zu können, 
müssen wir uns an einen ihnen entsprechenden Maßstab für Raum 
and Zeit gewöhnen. Der aufmerksame Beobachter wird die Be- 
wegung der Körper unseres Sonnensystems in vielen F&llen mit 
freiem Auge erkennen , wenn er an zwei aufeinanderfolgenden 
Tagen ihre Stellung mit der der Fixsterne vergleicht, und mit den 
feinen Hilfsmitteln der modernen praktischen Aatronomie genfigt 
ihm hierzu schon ein Zeitraum von ein paar Minuten. Das Grund- 
msB, nach dem wir die Entfernungen in unserem Sonnenajstem 
messen, ist die Entfernung der Erde von der Sonne. Aber der 
Abstand des uns nächsten Fisatemes ist dem SOüOOOfachen Be- 
trage dieses Maßes gleich. Fa.hren wir, in das Fiisternsystem 
übertretend, ein in gleicher Proportion vergrößerte» Zeitmaß ein, 
setzen also an die Stelle des Tages das Jahrtausend, an die Stelle 
einer Zwischenzeit von l^'g Minuten ein Jahr, so erhalten wir, 
wie sich zeigen wird, ganz analoge Yerhältnisae. 

Halley war der erate, der im Jahre 1718 in einer Abhand- 
lung „On the change of the latitnde of aame of tbe principal 
fized Stars" die Bewegung einzelner Sterne nachwies. Er verglich 
die neuen Beobachtungen seiner Zeit mit den um zwei Jahrtausende 
zurückliegenden Uipparchschen im Almagest des Ptolemäus 
uns aufbewahrten örtern der Sterne und bemerkte, daß Aide baran 
(et Tauri) um den fünften Teil dea Monddurchmessers, Sirius sogar 
um nahezu IVi Honddnrchmesser von seinem früheren Orte fort- 
gerftokt seL Eine noch etwaa größere Bewegung atellte er am 
ArctuTDS, der auch sonst eine ausgezeichnete Rolle in unserer 
Frage spielt, fest. Bei der Uneioherheit der Identifizierung, der 
Epoche der Seobaohtungen und der Beobachtungen an sich war 
es Halley nur mögUch, das Vorhandensein solcher Bewegungen 
ffir eine sehr beschränkte Zahl von Sternen, bei denen sie außer- 
gewöhnlich große Beträge annimmt, als wahrscheinlich nachzu- 
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weiBSD. Erat Tobias Mayer Terdankeii wir die wirkliche Be- 
atimmung solcher Bewegnugen für eine größere Zahl Ton Sternen. 
Er leitete dieaelbeii im Jahre 1760 aus der Vergleicbung seiner 
Qöttinger Beobachtungen mit den >/t Jahrhundert älteren von 
Römer ab. Diese Bestimmnngen waren es auch, die die ersten 
TJotersnohnngen S.ber die Gesetze dieser Bewegungen veraulaJiten 
und dadurch den Anstoß gaben , daß die Frage nach der Art 
uud der Bedeutung dieser Bewegungen von da ab mit in den 
Vordergrund des Interesses der Astronomen trat. Bradleys 
undMaskeljnes auf die Sicherung der Qrundlagen der Himmels- 
forschung zielenden Arbeiten wirkten zunächst weniger im Sinne 
einer Erweiteraug als vielmehr einer Festigung der Überzeugung 
von der Realität dieser Bewegungen und der Notwendigkeit, eine 
ausreichende Erklärung zu finden. Um die Wende des neuen 
Jahrhunderts, alsHerschel dtirob seine großen Arbeiten die heutige 
Stellarastronomie schuf und sicher begründete , da lenkte die 
Forschung auch in die Bahnen ein , die sie noch beute verfolgt. 
BesseU Fundamenta astrotiomiae ergaben durch die Verbindung 
der Beobacbtangen des unvergleichlichen Bradley mit den 
von Piazzi in Palermo erlangten, allerdings nicht gleichwertigen, 
ein großes und durch die Hände , aus denen die Wissenschaft es 
empfing, des unbedingten Vertrauens würdiges MateriaL Bessele 
Schüler Ärgelander stellte seine hervorragende Arbeitskraft in 
erster Linie in den Dienst der Erforschung der Bewegungen, und 
sein Catalogus Aboensis gab lär 390 stark bewegte Sterne mit 
peinlichster Sorgfalt ermittelte Bewegungen , die eine kritische 
Prüfung der Grundvoraussetzungen der Lösung des Problems 
ermöglichten. Die nun einsetzende Tätigkeit der Pulkowaer Stern- 
warte, die nach der Absicht ihres Gründers der speziellen Ffiege 
der Stellarastronomie sich widmen sollte, hob die Genauigkeit der 
Beobachtungen und die Sicherheit der Beduktionsdaten auf eine 
außerordentliche Höhe. Durch die Verbindung der nenen Green- 
wicher auf die Epoche 1865,0 bezogenen Beobachtungen, vervoll- 
ständigt durch Beckers Beobachtungen in Berlin, mit den noch 
immer als Ausgangspunkt unentbehrlichen Bradleyschen Beob- 
achtungen, gab uns Auwers durch seine „Neue Reduktion der 
Bradleyschen Beobachtungen" ein großes, völlig gesichertes und 
in sich durchaus homogenes Material für die helleren Sterne dea 
Nordhimmels, das als Grundlage aller neueren Arbeiten in diesem 
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Gebiete gedient hat. Eadlioh schuf das große Untemehman der 
internationalen „Aatronomiaohen GeBellschaft" , die Beobachtung 
aller Sterne des nördlichen HimmelB bis zur neunten GröBe, 
daa im letzten Viertel deg vorigen Jahrhunderts in gameinaamer 
Anspannung aller durch die Begeisterung fär daa erstrebte groCe 
Ziel geweckten Kräfte bis auf geringe Koste durchgeführt und 
dann auch auf den ttr die Sternwarten der Xordbalbkugel noch 
gut zugänglichen Teil des Südhimmels auegedebat wurde, in einem 
jetzt Bcbon gegen 150000 genaue Stempoaitionen enthaltenden 
„Katalog der aatronomischen Gesell schaff die umfassenderen 
Grundlagen, auf denen nach Ablauf eines weiteren Zeitraums von 
einigen Dezennien eine vollkommenere Beantwortniig der Frage 
möglich sein wird. Die Erforschung des Südhimmels steht zwar 
noch nm ein Erhebliobea hinter der des Nordhimmels zurück. 
Hier bilden den Ausgangspunkt Lacaillesin vierjähriger Arbeit 
(1750 bis 1754) gewonnene Positionen von etwa 10000 Sternen, 
die trotz der mangelhaften Ausführung doch wertvoll sind, weil 
erst in den dreißiger Jahren des vorigen Jahrhunderts H ender so ns 
Beobachtungen eine sicherere Grundlage lieferten zur Berechnung 
der Bewegungen der Sterne. Seit jener Zeit aber wetteifert die 
Sternwarte am Kap mit denen der Nordhalbkngel in der Vervoll- 
kommnung und der Vervollständigung unserer Kenntnis der Eigen- 
bewegungen der Fixsterne, und in den letzten Jahrzehnten haben 
eich ihrweitere Institute in den englischen Kolonien und besonders 
die National- Sternwarte der Argentinischen Republik in üordoba 
angeschlossen. 

Die Ableitung der E^genbewegungen der Sterne aus diesem 
Material erfordert nun zunächst, wie schon auf S. 36 erwähnt 
wurde, die Ermittelung der Beziehungen der Einzelkataloge zu 
einem Fundamentalsysteme, und diese letztere setzt wieder wegen 
der Zeitdifierenzen eine Kenntnis der Bewegungen voraus, so daß 
nur wiederholte Näherungen zum Ziele führen konnten. Den 
ersten Versuch dieser Art machte Mädler bei seiner Ermittelung 
der Eigenbewegungen der Br ad 1 e y sehen Sterne, aber in erschöpfen- 
der Weise ist die Aufgabe erst durch Auwers gelöst. Die in 
der vorhin erläuterten Weise von ihm bestimmten Bewegungen 
der Bradleyschen Sterne dienten zunächst als Bindemittel zur 
Vergleichung der Kataloge untereinander und zur Aufstellung 
eines Fundamen talsystems, und eine zweite Vergleichung der 
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Einzelkatuloge mit dieser ersten Annäherung nnd eine Aas- 
gleichiiDg der Difierenzen ergab das echlieClicIie Fondamentsl- 
System und befreite die Bewegungen von den ihnen in der ersten 
Annäherung durch den Fehler der Bradleyscben Ausgsngswerte 
noch anhaftenden Ungenauigkeiten. Diese große Arbeit, nieder- 
gelegt als „Ergebnisse der Beobachtungen 1750 bis 1900 fflr die 
Verbesserung des FundamentalliatalogB des Berliner Jahrbuchs" in 
A.N. 3927 — 3929 ist zur Zeit der sicherste Stützpunkt für eine den 
Schwierigkeiten des Problems gerecht werdende Bearbeitung der 
Eigen bewegun gen. Sie bildet andererseits auch die unentbehrliche 
(Grundlage für die von der Berliner Akademie unternommene ge- 
waltige Aufgabe, die sich in der „Geschichte desFizstembimmels" 
die Reduktion aller Stern positio neu ans der Zeit 1750 bis 1900 
auf eine gemeinsame Epoche zum Ziele setzt. 

Im Anhange ist ein Verzeichnis gegeben , welches nach dem 
jetzigen Stande unserer Kenntnis alle diejenigen Sterne enthält, 
deren jährliche Eigenbewegung wenigstens 0,5" beträgt. Es ist 
hervorgegangen aus dem von Porter in A.J. Nr. 268 zusammen- 
gestellten Verzeichnisse durch Aufnahme der seit der Zeit der 
Aufstellung desselben noch bekannt gewordenen Sterne mit ge- 
nügend großer Bewegung. 

Seit Halleys Entdeckung der Eigen bewegung vergingen 
noch fast l^/j Jahrhunderte, bis uns auch die zweite Komponente 
der Bewegung der Sterne, die Radialgeschwindigkeit, als eben- 
bürtiges Hilfsmittel zur Ergründung des Baues des Fixstem- 
systems gegeben ward. Nach Secchis ersten fruchtlosen Versuchen 
gelang es 1867Huggina, bei einzelnen Sternen solche Bewegungen 
nachzuweisen und sie zu messen. Trotzdem seine Resultate, sowie 
auch die etwas späteren von Vogel in Bothkamp erlangten, äußerst 
unsicher und wenig vertrauenerweckend waren, machte die Stern- 
warte zu Greenwich in richtiger Würdigung der hohen Bedeutung 
der so wenigstens möglichen Erweiterung unserer Kenntnis ihre 
Bestimmung zu einem der Ziele ihrer Tätigkeit. Bie ersten Ver- 
suche von Vogel nnd Scheiner in Potsdam, die durch die pboto- 
graphische Aufnahme der Spektra zu einer Methode führten, deren 
Sicherheit und Erfolge in immer steigendem Maße Staunen und 
Bewunderung erregen, fallen in das Jahr 1887, und ihr Ergebnis 
waren die 1892 erschienenen „Untersuchungen über die Eigen- 
bewegungen der Sterne auf spektroskopiachemWege", die für 51 
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Sterne der Nordhalbkngel die zweite Komponeate der Bewegnng 
bis auf Bruchteile des Eilometers genau beatimmt angaben. 
Anfangs der neunziger Jahre dea vorigen Jahrhunderts gelangen 
dann Eeeler mit Benutzung der nnvergleichHchen Hillsinittel des 
Lick Observatory auch GeechwindigkeitBineBBiuigea auf direktem 
TiauelJem Wege, die den gleichen Orad von Genauigkeit zu haben 
scheinen. Während der letzten Jahre haben eine größere Anzahl 
TOn Sternwarten die Erweiterung unserer Kenntnis in dieser 
Richtung betrieben, und durch das Eintreten der Eap-Stemwarte 
and durch eine vom Lick Obserratory in Chile errichtete Beob' 
achtun gsetation iet auch der Südhimmel uns erschlossen, wenn 
auch freilich zur Zeit diese Resultate noch nicht zugänglich sind. 
Das umiangreichste Material hat Campbell am Lick Obserratory 
zur Verfügnng in den Radialge seh windigkeiten Ton 280 Sternen 
der nördlichen Halbkugel, und die auf diesem Yer zeich nis berohen- 
den Resultate bilden auch das Schlußstück unseres Wissens in 
dieser Richtung. Die Größe dieser Errungenschaft der Forschung 
gebt aber am besten hervor aus der Gegenüberstellung der Werte 
des wahrscheinlichen Fehlers der Beobachtung eines Abends für 
die Geschwindigkeit eines Sternes; er betrug für die älteren 
Greenwicher Beobachtungen nach Scheiner ib:22km, für die 
Potsdamer Messungen + 2,(i km nnd für die Campbells, ent- 
sprechend den vollkommeneren Hilfsmitteln, deren die Potsdamer 
Sternwarte sich erst jetzt erfreut, nicht ganz 1 km. Der wahre 
Wert der Resultate der neueren Methode zeigt sich am deutlichsten 
in der folgenden Vergleichung der Bestimmungen jFUr zwei Sterne. 
Es wurde gefunden als Bewegung im Visionsradins für; 
n BootiB n Tauri 



Hnggir 



. (16) - 

„ (77) + 50 (98) „ 

photographisoh 



Während also bei a Tauri die älteren Beobachtungen mit 
den neueren barmonieren, stehen sie bei os Bootis mit ihnen in 
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denkbar grftßtem Widerspmoli , waa nur dnrcli die anoh durch 
die inaere UbereiiutimmuDg der Beabacbtangen selbst begründete 
Annftboie koDstanter Fehler zn erklären ist, die die älteren Resul- 
tate ganz illuBorisoh maobeD. 

Sobald die Überzeugung vom YorhandenBein einer, wenn 
auch im allgemeiaeo recht kleinen Bewegung der Fixeterne sieb 
Bahn gebrochen hatte, sah man sich gezwungen, die dnrcbans 
notwendige Folgerung zu liehen, daß anoh unsere Sonne, weil 
ein Stern wie alle die äbrigen, aller Wahrscheinlichkeit nach sich 
in Bewegung befinde, und es trat nun an die Astronomen die Auf- 
gabe heran, diese Bewegung, die eine gemeinsame scheinbare Be- 
wegung aller Fixsterne in einer der ihrigen entgegengesetzten 
Riobtong erzeugen mflisae, abzusondern. Der nächste Gedanke, 
der sich darbot, nnd den in der Tat Tobiaa Mayer verfolgte, 
um einen Beweis dieser Bewegung zu suoben, ist der folgende. 
Versetzen wir uns in das Innere des Raumes nnd nehmen zu- 
n&cbat die rings um uns stehenden Fixsterne als ruhend an, weil 
wir nur die relative Bewegung nachweisen wollen, ao muH unsere 
eigene Bewegung bewirken, daß der scheinbare Abstand irgend 
zweier Sterne, auf die wir zueilen, größer wird, während umgekehrt 
diejenigen Sterne, von denen wir uns entfernen, sich gegenseitig 
nähern müssen. Es würde sich alao in der Gegend des Antiapex 
der Sonnenbewegung eine gemeinsame Bewegung aller Sterne auf 
diesen Punkt zu und damit ein AneinanderrQcken der Sterne zu 
erkennen geben mttsaen, während dort, wo der Apex der Sonnen- 
bewegnng eich befindet, ein Auseinanderrücken der Sterne sich 
bemerkbar machen müßte. So würden sich also Apex und Anti- 
apex leicht nnd sicher beatimmen lassen. Kommt nun die den 
Sternen selbst eigentümliche Bewegung, die Spezialbewegung, 
hinzu, so wird dadurch das Bild geändert, aber die Änderungen 
werden doch das Gesetzmäßige der Bewegungen nicht zu über- 
decken vermögen , solange die Bewegungen der Fixeterne regellos 
sind und klein gegenüber der Sonnenbewegung. Daraus, daß es 
nicht möglich war und noch ist, auf dem angedeuteten Wege den 
Zielpunkt der Sonnenbewegung zu erkennen, haben wir also schon 
zu achließen, daQ die einfachen Yoraussettungen, von denen wir 
ausgingen, nicht zutreffen, daß vielmehr die Yerhältnisse so ver- 
wickelt sind, daß eine so einfache Erklärung nicht »nareicht. 
Dieser erste Mißerfolg, weit davon entfernt, Zweifel an derMöglich- 
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keit der Lösung daa Problems zu erwecken , dient« nur Etla neu«r 
Ansporn zor V«rdoppelQng der Kraft« , um das als notwendig «t- 
kannte reichere und zaverl&ssigere Matsrial zu sanuneln und 
andere Wege zum erMhuten Ziele zu suchen. Nur eine kunee 
Spanne Zeit verging, und schon sehen vir in W. Herschel den 
glücklichen Bezwinger der Schwierigkeiten. Die Herschelschen 
Arbeiten, die er in den Jahren 1783, 1805, 1806 der Royal Society 
Tortrng, enthalten auch heute noch die Grundlagen des Stadiums 
der Frage der Bewegung des Sonnensystems im Räume. Der 
Gedankengang der Abhandlungen ist in sehr vielen FftUen ganz 
der jetzt noch übliche, wenn Herschel auch nicht imstande 
war, ihn so weit sicher zu verfolgen, wie es uns jetzt gegönnt ist. 
Endlich aber bietet die Herschelache Darstellung den besten 
Einblick in das Problem. 

Die Größe der parallaktischeu Bewegung eines Sternes, also 
der im Stemort sich abspiegelnden Bewegung des Beobachters im 

Fig. 3. 




T J^ T, 



Sonnensysteme, hängt ab von der Entfemnng Q des Sternes von 
der Sonne und von der Lage des Sternes gegen den Zielpunkt 
der Sonnenbewegung. Seien in Fig. 3 T und Ti die Stellungen 
der Sonne zu Anfang and am Ende eines beliebigen Zeitin teiralle, 
die dazwischen liegende Strecke q also die lineare Bewegung der 
Sonne in dieser Zeit, und Z der Äntiapex der Sonuenbewegnng. 
S sei dar Ort eines Sternes im Räume. Für den Beobachter in 
T projiziert sich der Stern auf die Sphftre in den Punkten S' S\, 
und die scheinbare Bewegung des Sternes , die aus der Sonnen- 
bewegnng hervorgeht, erfolgt in dem größten Kreise S'S\Z. Alle 
diese Kreise der Richtungen der parollaktiscbeu Bewegungen der 
Sterne durchschneiden sich also in dem Punkte Z, dem Antiapex. 
Nennen wir noch q die lineare Entfernung des Sternes von der 
Sonne, ^ den WinkeUbstand des Sternes vom Antiapex, dann 
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wird die Tom Stern aosgefUhrte scheinbare Bewegung gemeBaen 
dorch den Boges S" S\ zwischen den Zielpunkten der beideo 
Viaierlinien TjS"\\ TS' und T^S\. Der Beobachter in T, mißt 
diese Bew.egung durch den Winkel S"r,S', = TST, = Js, 
tind wir haben wegen der Kleinheit TOn ^s 



Führen wir an Stelle der Unearen Bewegung q die angulare, 
gesehen senkrecht aus der Entfernung I , ein , so ist für q zu 
setzen q sin l", and es wird dann 



- sin^ = ds . 



■ ■ ■ (23) 

V 

Dies ist die Grrundgleichang, die die Sonnenbewegung , die 
parallaktische Bewegung und den Stemort rerbindet. Machen 
wir aber die Entfernung des Sternes eine plausible Annahme, so 
können wir ^^s berechnen, wenn wir 9 kenneu and umgekehrt. 
Diese einfachen Überlegungen sind die Grundlagen der 
Hersohelschen Darstellung. Sei Sj der Ort eines Sternes an der 
-^^ ^ Sphäre. Bef&nde er sich 

in Buhe, und Itthrte nur 
die Sonne die voraus- 
gesetzte Bewegung ans, 
deren Gegeszielpunkt der 
Punkt Z sei, so würde dem 
Sterne eine parall&ktische 
Bewegung innewohnen, die 
auf dem größten Kreise 
iS, Z erfolgte, und deren 
Betrag wir nach der For- 
6] mal (23) berechnen könnten, 

wenn q und p bekannt 
wären. Möge nun Sj Q, die so gefundene parallakttsche Bewegung 
ihrer Größe und Richtung nach darstellen. Mit ihr kombiniert 
sich die dem Sterne selbst innewohnende Bewegung, die Spezial- 
bewegung. Es ist das eine Bewegnag im Räume. Für uns 
kommt hier aber nur ihre Projektion auf die Sphäre in Frage; 
diese werde ihrer Größe und Richtung nach durch SjPi dar- 
gestellt. Die Resultante dieser beiden Bewegungen jSiJßi ist dann 
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die beobachtete Eige&bewegang, und die zn lösende Aufgnbe be- 
steht darin, ana den beobachteten Richtungen SB die Richtung 
SQ der parallaktischen Bewegung zu beatimmen. 

Dazu ist eine Hypothese über das Wesen der Spezialbewegun- 
gen notig, und die von HarBohel und seitdem bei der über- 
wiegenden Mehrzahl der Behandlungen der Aufgabe gemachte 
Hypotheee ist die: Die Spezialbe wegungen der Sterne bevorzugen 
keine bestimmten Richtungen. Sie tragen weder der Richtung 
noch auch der Größe nach einen systematischen Charakter, und 
wir können ihrem EinfloQ aui die Richtung der Eigen bewegungen 
den Charakter der zufälligen Fehler beilegen. Bei der groISen 
Tragweite dieser Hypothese und der fundamentalen Bedeutung, 
die sie hat, wird es notwendig sein, ihre Zulässigkeit möglichst 
eingehend zu prüfen. Für eine erste Näherung wird aber die 
Annahme der Regellosigkeit der Spezialb ewegungen jedenfalls 
genügen, und das erlangte Resultat wird vielleicht gestatten, zu 
entscheiden, ob man bei ihr stehen bleiben kann. 

Geben wir die Richtigkeit der Hypothese zu, so werden die 
Bewegungen SR jode mögliche Lage in bezug anf S^ haben, 
und während alle Richtungen SQ sich in dem einen Punkte Z 
durchschneiden, werden die Schnittpunkte der einzelnen Rich- 
tungen SR von Z verschieden sein. Die Richtungen SR gehen 
nicht durch den Antiapex Z hindurch, sondern an ihm in einem 
Abstände d vorüber. Legen wir durch Z einen größten Kreis 
senkrecht zu S, Ri , nennen den Positionswinkel der Eigen- 
bewegnng q>, den der parallaktischen Bewegung ^, so folgt 

sin d ^^ sin ^ sin (<p — ^) (24) 

Da die Größe d die kleinste Entfernung eines angenommenen 
Punktes Z von den Richtungen der beobachteten Bewegangen 
mißt, so wäre jene Lage des Punktes Z die den Beobachtungen 
am besten entsprechende , die für die Gesamtheit aller Beobach- 
tungen diese Werte d mägllchst klein macht Dem jetzigen Stande 
der Mathematik würde also als Ausdruck dieser Forderung die 
Bedingung entsprechen 

Sd'^ = 2; \arcsin[sinJsin{<p — ^)])ä ~ Minimum (25) 

Heracheis Lösung verfotgt auf dem einfacheren Wege der 
Konstruktion und Rechnung denselben Gedanken. Zn seinem 
ersten Versuche im Jahre 1783 verwandte er zwölf Sterne, deren 
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Eigenbewegung von Tohiaa Mayer beBtimmt war. Denken 
wir uns die Fig. 4 projiziert auf die Ebene des Äquators, so er- 
balten wir einen Kreia, deseeu Mittelpunkt die Sonne einnimmt. 
Den einzelnen Sternen und dem Punkte Z entsprechen bestimmte 
Punkte (1, 2, 3) der Fläche des KreiseB, und die größten Ereiee 
Pj 5 B7j, die ]a ihrerseits die Projektion der 

geradlinigen Sonnenbewegung sind, gehen 
aber in gerade Linien, die die Projektion 
der Punkte S verbinden mit der Projektion 
Ton Z. Die Winkel, die diese Linien 
bilden mit den Projektionen der Geeichts- 
linien nach den Sternen, also mit den zu 
den Funkten (1, 2, 3) gehörigen Kreis- 
radien , sind die der angenommenen 
parallaktl sehen Bewegung entsprechenden 
Bewegungen in Rektaszension. Tragen wir also in den Funkten 
1,2, 3 an die Radien Winkel an, die den beobachteten Bewegungen 
in AR entsprechen, so muß sich die Richtung nach dem Punkte Z 
doTcb eine Änb&ufung von Schnittpunkten dieser Linien zu er- 
kennen geben. So wird znnäcbat die AR des Antiapex bekannt. 
Um auch die Deklination zu erbalten, hat man dieselbe Konstruk- 
tion auszuführen, indem man als Frojektions ebene die Ebene des 
Stundenkreises des gefundenen Punktes Z benutzt. 

Gewiß kann man so nur in einer rohen Näherung die Sonnen- 
bewegung bestimmen, schon wegen der stillschweigend gemachten 
Yoranssetzung der Gleichheit der Entfernungen der Sterne, und 
es darf nicht wunder nehmen, daQ Herschels so gefundener 
Apei A = 260,6", D = + 26,3'' nahe hei A Herculis nur wenige 
überzeugte Anhänger fand. Er war aber auch nur der Stutz- 
punkt für die weitere Untersuchung, die Uerschel unternahm, 
sobald er die von Maskelyne bestimmten genaueren Werte der 
Eligenbewegongen seiner 36 Hauptsteme zur YerfQgung hatte. 
Er zeichnete für diese die Richtungen der Eugenbewegungen, also 
die größten Kreise SB (Fig. 4), auf einer Kugel auf, fand, daß 
eine größere Anzahl von Schnittpunkten dieser Kreise in der 
Gegend des Sternbildes des Herkules liege, und daß der Stern 
A Herculis etwa die Mitte derjenigen Himmelsgegend bezeichne, 
in der sich diese Anhäufung bemerkbar macht. Er berechnet 
nun für die sechs Sterne Sirius, «Bootis, «Aurigae, ce Lyra«, 
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a Tfturi und Prooyon die Winkel <p — i) nnter der Annahme, dafi 
der Punkt Z nach i. EercuÜB lalle, und zerlegt die beobachteten 
Eigenbewegungen ^5 in zwei Komponenten, deren eine in die 
Richtung der paraUaktiacbeii Bewegung fällt, während die andere 
zu ihr Henkrecht ateht. Die letzteren Tom Betrage ^s Stn (y — i/i) 
stellen den Minimalwert dar, den wir den Spezialbewegungea bei- 
legen müßten, um den Beobachtungen zu genügen. Nnn wird 
durch Versuche diejenige Lage des Punktes Z ermittelt, die den 
günstigsten Wert des Verhältnisaea 2]^ssin{(p — j(i) zu S,d& 
ergibt. Herachel findet auf diesem Wege schließlich als Apex 
A — 246<»52,5' B = +490 38'. 

Der Pnnkt Z liegt dann so, daß er anl die Richtung der 
scheinbaren Bewegung des Arctums fällt und den Kichtungen 
von Sirius und Procyon gleich nahe steht. 

Nachdem so der Ort des Apex gefunden, ergibt sich mit 
der Orundgleichnng (23) die Möglichkeit, auch die Größe $, die 
Soanenbewegnng selbst, eu ermitteln. Herachela Verfahren zur 
Erreichung dieses Zieles ist gleichfalls ein rein empiriaches. 
Der (jedanke, den er verfolgt, ist der: Es darf unserer Sonne 
keine irgendwie bevorzugte Stellung unter den Fixsternen ein- 
geräumt werden. Wir müssen sie also als bewegt vorauaaetzen. 
Die Kichtong der Bewegung iat bestimmt nach den soeben aus- 
einandergesetzten Prinzipien; die Größe der Bewegung iat ao zu 
wählen, daß sie etwa in die Mitte der Reihe der Spezialbewegun- 
gen aller benutzten Sterne fällt. Die Erfüllung dieser Forderung 
setzt aber die Kenntnis der Entfernung (t der Sterne voraus, und 
ein weiteres Vorwärts dringen war also, da Entfernungen im Fix- 
stemaystem nicht bekannt waren, und unsere Kenntnis derselben 
auch heutzutage noch keineswegs ausreichen würde , nur möglich 
auf Grund einer Hypothese, die die Entfernung mit einer der 
der Beobachtung zugänglichen Eigenschaften der Sterne verbindet 
Hersahel ging aas von der einfachsten Voraussetzung: Gleiche 
absolute Helligkeit aller Sterne und demnach Abnahme der schein- 
baren Helligkeit proportional mit dem Quadrat der Entfernung. 
Eine kritische Betrachtung über die Zuläasigkeit dieser Hypothese 
beiseite lassend, verfolgen wir Hersohels Gedankengang. Von 
der Entferunng des Sirius als Einheit ausgehend, berechnet er für 
die übrigen Sterne aus der relativen Helligkeit ihre Entfernung 
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in Siriuaweitea , macht in bezug anf die Größe y eine Anaahme 
und kennt damit die parallaktischen Bewegungen der Sterne. 
Diese fahren durch Auflösung der Drefecke SQR (Fig. 4) zur 
Eenntnie der Spezialbewegungen SP. Es werden also die Spezisl- 
bewegungen numeriBcb berechnet als Funktion yon 9, nnd der- 
jenige Wert 1/ ist der anzunehmende, der tu Werten der Spezial- 
bewegungen führt, die q selbst mögliebst symmetriBoh einschließeii. 
Bei der Bestimmung der Richtung der Bewegung ist jetzt an die 
Stelle der oben gebrauchten Gleiohung ^asin{<p — '^) =^ Mini- 
mum natürlicherweise die vervollständigte 

^s.p.si»(9 — lii) ^ Minimum . . . (25a) 
zu setzen. Herschels Resultat ist: 

Ä = 246,9"; D z= -\- 40,6"; 3 = 0,75". 

Darin ist q bezogen auf die mittlere Entfemnug der Sterne 
erster GrÖüe als Einheit der Entfernungen. 

Diese von Herschel erlangfte Darstellung der Stembewegun- 
gen bietet auch heute noch ein großes InteresBe. Bas uns zur 
Verfügung stehende gewaltig angewachsene Material führt, wenn 
wir bei der Behandlung von denselben Prinzipien ausgehen wie 
Herschel, also besonders wenn wir an der Regellosigkeit der 
Spezialbewegungen festhalten, zu Resultaten, die sich von den 
oben angeführten nicht erheblich uoterschaidea. Fig. 6 erläutert 
das Herschelsche Resultat nach seiner eigenen Darstellung. Die 
Figur enthält die Bewegungen der von Herschel benutzten 
36 Sterne ihrer Größe und Richtung nach von einem Punkte aus 
aufgetragen. Diese Spezialbewegungen der Sterne zeigen also das 
offenbare Bestreben, ihrer Richtung nach mit der Bewegung der 
Sonne zusammenzufallen, ein Yerhalten, das der der ganzen 
Ableitung zugrunde liegenden Hypothese direkt zuwiderläuft. 
Schon Ueraohel schließt ans diesem Ergebnis auf das Vorhanden- 
sein einer Kraft, die die Gleichartigkeit der Bewegung der Sterne 
verursacht, nnd rerrnntet sie in der Gravitation, die zu gesetz- 
mäßigen Bewegungen Anlaß gibt. Damit wäre ein deutlicher 
Fingerzeig gegeben, in welcher Richtung die weitere Untersuchung 
sich au bewegen hätte. 

Zunächst aber erschien der Mehrzahl der Astronomen 
Heracheis Resultat selbst noch sehr der Bestätigung bedürftig. 
Ja viele, an ihrer Spitze Bessel, lehnten es yollständig ab. Auf 
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Crrund einer. In die dynamischen Uraftchen der Bewegungen der 
Sterne eingehendflo YorateUnng derselben, auf die wir an aaderar 

Fig. 6. 




Stelle einzugehen haben werden, hält Besael die Zerlegung der 
beobachteten Bewegungen in geaetzmftßige und gesetzlose für nicht 
BtatthafL Ancb Qauaa beschäftigte sich mit der Frage und kam 
zu einem gttnstigeren Retultate, indem er zugab, daU die größten 
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Kreise der EigenbenegnngeD der Sterne am Himmel eine Fläcbe, 
deren Mittelpunkt in A — 259,2", J) = + 30.8» liege, baatimmen, 
die die charakteristiechen EigeoBchaften der in Fig. 4 zwiacben 
den Punkten u^ Uj Ug liegenden zeigt, d. h., daß sie eingeschlosaen 
ist von einer Änhänf nng von Schnittpunkten dieser größten Kreise. 
Bessel stützte sich zur Motiyiernng seines ablehnenden 
Standpunktes in den Fundamenta Aatronomiae gleichfalls aof eine 
dnrch die größere Reichhaltigkeit und Sicherheit der Grundlagen 
die Hereohelachen Rechnungen nbertrefiende und nach einer 
völlig verschiedenen Methode durchgeführte Untersuchung. Diese 
trotE der hoben Autorität ihres Urhebers lange Zeit vergessene 
Fig. 7. 




Methode beruht auf der Bestimmung der größten Ereiae der Eigen- 
bewegung durch ihren Pol. Seien Si s^ . . . in Fig. 7 die parallak- 
tischen Bewegungen einer Anzahl von Sternen. Sie erfolgen in 
größten Kreisen, die durch den Sternort, dnrch Apex und Anti- 
apex gehen. Legen wir nun durch den Stemort S, einen größten 
Kreis senkrecht zur Richtung der parallaktischen Bewegung des 
Sternes, so daß also sein PosiUonswinkel ^ li; — SO'^ ist, so liegt 
auf diesem Kreise in einem Abstände von 90" der eine, in einem 
Abstände von 270* der andere Pol der Eigenbewegung des Sternes. 
Wir wählen den ersteren zur Bestimmung der Lage des größten 
Kreises. Seine AR und Deklination werde bezeichnet dnrch a, d, 
Ist n der Pol des Äquators, so haben wir durch Auflösung des 
sphärischen Dreiecks SiP,iJf und Anwendung der Gleichungen (5) 
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^lscosdsin(a — a) = — eost'^s = — ^ö l (26) 

^acosdeos{a — tt)^= — sin 8 siniii^s^ — ^acosSsind] 

Ee ist nun aus der Figur ohne weiteres ersichtlich, daß für 
alle aicb in einem Punkte schneidenden Bewegungen die so be- 
stimmten Pole auf einem größten Kreise liegen, der den Zielpunkt 
und Gegenzielpunkt der Bewegungen zn Polen hat. Dieser größte 
Ereis, für welchen die Größe ^ der Gleichung (23) = 90'>, also 
die parallaktisohe Bewegung bei gleicher Entfernung ein Masimam 
ist, wird bezeichnet als der parallaktisohe Äquator. Haben wir 
aber nicht rein parallaktische Bewegungen, so schneiden die Bogen 
s sich nicht in einem einzigen Punkte; ea werden auch die Pole 
P also nicht auf einem einzigen größten Kreise liegen. An die 
Stelle des parallaktiechen Äquators tritt eine Zone größter Dichtig- 
keit der Pole. Wenn aber die Hypothese von der Begellosigkeit 
der Spezialbewegungen statthaft ist, so wird der parallaktische 
Äquator sich als die Mittellinie dieser Zone größter Dichtigkeit 
der Pole darstellen. Beasel berechnete die Pole für 71 Sterne 
und fand eine seiner Ansicht nach regellose Verteilung dieser Pole 
über die Sphäre. . 

Stand auch die Wahrscheinlichkeit der Bewegung der Sonne 
völlig außer Zweifel, so schien doch der Mehrzahl der Astronomen 
die Frage nach Richtung und Größe dieser Bewegung zunächst 
noch nicht spruchreif, und da andere große wissenachaftliche Er- 
eignisse in den ersten Jahrzehnten des vorigen Jahrhunderts in 
den Vordergrund des Interesses der Astronomen traten, so folgte 
eine Zeit der Ruhe und der Sammlung neuen Materials. 

Erst 1837 fiel die Entscheidung, als Argelander gestützt auf 
380 sicher bestimmte Bewegungen von wenigstens 0,2" im Jahre 
sie yon neuem angriff. Et entschied die Frage zu Herachela 
Gunsten. 

Die Methoden, die in der Folgezeit angewandt sind, stellen 
wir am einfachsten analytisch im Zusammenhange dar, wie es 
schon Klügel im Berliner Jahrbuch für 1789 getan hat. Es 
seien x^ y, e die rechtwinkeligen heliozentrischen Coordinaten, et, ö, q 
die heliozentrischen Pol arco ordinalen und die Entfernung eines 
Sternes. Zwischen ihnen bestehen die schon S. 41 angewandten 
DiEEerentialgleichn n gen 
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(28) 



~ 94 — 

dx = — (fsinctcosSda — ßcosasinSdS -\- cosacosSdffi 

dy ^= IfcosKCosddBi — gsinasinÖdd + sinacosSdQi (27) 

dz = pcosSdd -\- sinSdff f 

Auf der rechten Seite sind da, dS die beobachteten Änderangen 
der Koordinaten, die wir aber nach dem S. 9 Gesagten noch 
als abhängig von einer Korrektion dp der bei der Bereehnnng zu- 
grunde gelegten Präzeseionakonatante anzusehen haben. Es ist 
hiernach zu setzen; 

da = ^a — dp (cos e -\- sinssinatgd)} 
dS ^ ^8 — dp sin f cos M. / * 

dg ist die Radialgeschwindlgheit des Sternes. 

Auf der linken Seite hfttten wir nun znr ErklArong dieser 
beobachteten Bewegungen eine Bewegung der Sonne und die 
Spezialbewegungen des Sternes einzusetzen. Sei dx',d^,di' diese 
letztere Bewegung in der Richtung der Koordinatenachsen, femer 
A, D, ([ die Koordinaten des Zielpunktes und die Große der 
Sonnenbewegnng, so ist 

dx =: ^ qcosDcosÄ + dx' | 
dg = —qcosDsinA + dy'\- ■ ■ ■ (29) 
de -^ — qsinD + d/ ) 

Fohren wir diese Worte in die Gleichungen (27) ein und 
eliminieren iJot, ^8 und ^Q, so ergibt sich: 

^acosS = ^cosDsinia — A) 

+ {cosBcosS-\- sin s sin S sin a) dp -| {^a'cosS) 

JS = ^cosDsin8cos(a — A) — — sinDcosS 

+ 

^Q ^= — qcosDcosScos(tx — A) 

— qsinDsin8 + Jq' 

Die aaf der rechten Seite vorkommenden tJa'cosS, ,d8', 
^Q Bind die Spezialbewegungen des Sternes fü.r die Richtungen 
des Parallels, des Deklination skr ei sea und des Tlgionsradius , wie 
sich leicht ergibt durch Koordinatentransformation. Ebrsetzen 



D,g,t,.,.d.:, Google 



wir nach den Gleichungen (5) die Bewegungen in den Koordinaten 
durch die Größe und die Richtung der Eigenbewegnngen und ge- 
brauchen die im Dreieck Sternort, Pol des Äquators und Antiapex 
(1800 _j_ ^, _ i>j bestehenden Gleichungen: 

sin ^ cos t = —cosSsinD + sinScosDcosiK — Ä},]*'' 
Bo ist auch 



/Jssintp = 



— sinj/sini) + (cosicosd -\- s 
+ — Jk'cos8 



EsinSsific(.)dp 



^8C0SW^=- 



« z/ cos i/i + sin BCt 



adp+ — ^ä' 



(32) 



Diese Gleichungen können wir nun in doppelter Weise be- 
nutzen. Gehen wir tou genäherten Werten von A und D, die 
wir A(, und J>o nennen wollen, aua und berechnen den ihnen ent- 
sprechenden Positions Winkel ri/^ der parallaktischen Bewegung, 
so erhalten wir durch DiSerentiatiou nach Ä und J), indem wir 
zunächst das nicht beeinflu£te Glied mit dj) fortlassen: 

iJssinw = — sJM i^o sjrt ^0 cosDi,cos(tc — An)dA 

— — sin Do sin (« — A^) dD 4 ^u' cosö 

g tf . 

^scostp =^ — siiiz/oCöS'f'o H cos Dasind sin {k — Ao)dA 

— —[!iinDo8in8cos(n — Aa) + cös D,, cos ß] d D 

e 

Bilden wir nun aus diesen Gleichungen die Werte von 
zissi»(ip — i/'o) bzw. ^scos{if) — il'a), so erbalten wir, wie aua 
der Fig. 8 (Seite 96) leicht hervorgeht, die Komponenten der 
beobachteten Bewegungen nach der Richtung zum Antiapex bzw. 
senkrecht dazu; auf der rechten Seite entstehen gleichzeitig die 
Ausdrucke : 
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~'.(^a' cos 8 sin i)n + ^S' cos^e) ^ — t, I 
Fiit. 8. 




und es sind 6 und r die Komponenten der Spezialbewegung des 
Stemea gleicbfalla nach der Ricbtnng zum Antiapex und senk- 
recht dazu. Die Endgleichungen lauten; 

Jscos{ffi — I/Jo) = 

— sin^i, — — cotg ^o cos dsin(a — X) cos Dn dA 

-|- — cotg ^0 [sin 4 cos Do — cosS sin Po cos (os — An)] dO 

4- [cosecosfisMn(io + s*M£(sJMÖ8*nasim/'o + 'f>8«cösi/'o)]i*ji 



1 1 



Js sin (v — ^^) = 
[sin Do cos (a — A^) cos 8 — cos Do st« Ä] cos B^ dA 



+ [cösi cosÖ cös^o + sinE (sinSstnct cös^o — coswstMi^o)] dp 



Wir erlangen ( 
ffibren: 



i einfachere Schreibweise , 
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n 


[cos Ä sin Po cos 


(«- 


A.) 






- 


sinS 


eosA] 


«»«(«- 


A) 







P ^ cosscosSsin^i + sin £ {sin S sin et sin if»,) 

, + cos a cos iffo) 

Q = cosBcosS cos ifi) + sin £ (sin 8 sin aeosifia 

— cosasini>o) 



Die tileiohangen lauten dann, da nach (23) — at» z/g ^ s^ 
::^= parallaktischfl Bewegung dea Steraea ist, 



^dD + Pdp + -<J [(36) 



dA 



"dB 



^ssin{ip — *o) = So 



Diese Gleichungen enthalten nun alle die verschiedenen Be- 
dingungagleichungeQ, die mau angewandt hat, um die beobachteten 
Eigenbewegnugeu der Sterne zu erklären als Folge einer fort- 
aohreitenden Bewegung der Sonne im Ranme. Wir werden aie 
der Reihe nach durchgehen. 

AuB der Hypothese von der RegelloBigkeit der Spezialbewe- 
gangen folgt, daH fOr eine größere Gruppe von Sternen, die am 
Himmel benachbart sind, die Bewegungen S und T im Mittel Ter- 
sohwinden. Wir würden also für eine solche Gruppe nach den 
Gleichungen (36) für den wahren Apex und yersohwindendeB dp 
haben : 



S^s.siniip — ^o) = 
Nennen wir (dso (^s) das Mittel der 



I- 



■ beatii 



(37) 

mten 
Stelle des Himmels beobachteten Bewegungen, i/t^ das Mittel der 

Werte d^, ao wäre bei g 

Für den einzelnen Stern n 



Werten von Q {^s)-^=q— sin (^o)- 
diese Gleichung nicht richtig wegen 



>ald, B 
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der F^or der Beobachtung und der der Hypothese. Nehmen wir 
sie in erster Näherung als richtig an, d. h. faasen wir die Fehler 
der Hypothese als zufällige Fehler anl, ao Isatete die zweite 
Gleichung (36) 

-iimfo»in(^ — tu) = 
P 

dt 

l -r— wieder eioaetsen und durch die 
Konstante g diTidieren: 

— Hn d^ sin {ip — to) = 
--T^lcosS sinDoCos(a — Ä.) — sin8cosDo\tn)sD„dÄ 

Q SM^O 

+ --r^C08dsin(a — Ac)dI) 

+ [cos 6 cos ö cos to -\- sin f (sin Ssirtacosti, — cos a sin %)] — dp 

+ ^r 

Aus dieser Gleichung geht tmter der Annahme, daß tp — ta 
eine kleine Größe ist, and loit VernachläBsigong der Eorrektion 
der FräsesaionakonBtante die Argelander sehe Bedingungs- 
gleiobuDg herroi : 

(tp — to) sinJt=: I 

-: — -7- [cos 8 sin Do eos (« — A,) — sin S cos Dt,] cos D« dA I 

H — ; — T COS Ä sin (a — Äi.) dD I 

atn^a ^ ' I 

Argelander wandte dieselbe an auf die 380 Sterne des 
GataloguB Aboensia, deren Bewegung zwboben 1765 und 1830 
venigatena 15" betragen hatte, und fand die Werte 
Ä„ = 2593» D» = + 32,5". 

Um den Einfluß der Verachiedenheit der Ekitf ernung zu flber- 
blicken, hatte er die Gesamtheit der benutzten Sterne in drei 
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Gruppen Dach der Größe der Ei^enbewegting geteilt. Alle drei 
Gruppen führten zu nahe übereinatimm enden Werten. Die große 
Annäberang dieser Werte an den HerschelBchen und die streng 
mathematisclie Ableitung der Methode lieüea die Beetimmang als 
zuverlässig erscheinen, und von da ab galt die Bewegung der 
Sonne im Räume an sieh und die ungefähre Richtung derselben 
als ein sicheras Gut der Wissenschaft. 

Im AnschlnU an Argelanders Arbeiten wurden nun in der 
nächstfolgenden Zeit noch eine ganze Reihe von Rechnungen nach 
derselben Methode ausgeführt. So erhielt 





^ 


-0„ 




0- Struve. . 


. 281,4* 


+ 37,6' 1 


»UB 400 in Dorpat neu beatiinmten 
Bradleyschen Sternen, 


Gallowaj. . 


. 260,0 


+ 34,4 1 


«US Bl aüdJichen Sternen, 


Mädler . . . 


. 261,9 


+ 3fl,S , 


sehen Steme. 



Trotz der guten Übereinstimmung dieser Zahlen entstanden 
aber doch Zweifel an ihrer Richtigkeit. Sie stützten sich vor- 
nehmlich auf die Tatsache, daß bei einer größeren Zahl von Sternen 
sich zeigte, daß die beobachteten Bewegungen nicht auf den Anti- 
apex gerichtet seien, wie es nach der Hypothese sein sollte, sondern 
auf den Apex. Bei diesen Sternen, die wir retrograde nennen, 
im Gegensatz zu den der Hypothese sich anpassenden als direkte 
bezeichneten, ist also ^ — ^ nicht eine kleine Größe, sondern nnhe 
= 180°, und es genügt eine geringe Änderung der Lage des Anti- 
apex, um aus einem. Fehler von nahe -|- 180" bei einem solchen 
Steme einen Fehler von nahe — 180" zu machen. Kapteyn 
erläutert den Einfluß dieser stark abweichenden Sterne treffend 
BO. Hätten wir an einer Stelle n Sterne direkter Bewegung, und 
wir fügten einen Stern hinzn, für den if — iji um die kleine Größe 
X kleiner ist als 180", so würde sich das Mittel der (91 — ^) ändern 

180" X 
um -\ -j— ^JY" Wäre aber für den hinzugefügten retro- 
graden Stern das (p — t/i um :r größer als ISO'*, so änderte das 
Mittel sich um ; 1- ■ Eine kleine Änderung in der 

M+ 1 W + 1 ° 

Annahme des Zielpunktes würde also in dem Mittel eine Änderung 

360^ 
Ton — ; — - hervorrufen können, und es muß sehr fraglich erscheinen. 
M-f- 1 ° 
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ob der Weg der N&herung in diea«m Falle flberhanpt snlSssig ist, 
Fügt man die ecbon ans Herscbela Arbeiten bekannt» Tatsache 
hinzn, daß die übrig bleibenden Febler der Kichtungen -der ße- 
wegongen durchane nicbt das Verbalten zufälliger Febler zeigen, 
so müssen die Zweifel gewil! berechtigt ersebeinen. 

Hierdorcb yeraalaßt, soblug Äiry 1859 eine andere Methode 
Tor, die auf der Benutzung der beiden ersten Oleichnngen (30) 
beruht. Führen wir in dieselben die rechtwinkligen Koordinaten 
des Apex und außerdem durch v„, es zwei der Beobachtung der 
Rektaszensionen bzw. der Deklinationen anbafteude konstante, 
also auch die berechneten Eigenbewegungen in konstanter Weise 
i ohne Korrektion der 



beeinflussende Febler hinzu, 
Prä Zession : 


so. lauten sie ob 


Q 9 




^8 = —sinScosaX + 


i„»ä^„«r- 



+ -^S' + Vi 

Die Anwendung dieser Q-leiohungen forderte anlier einer Yor- 
anssetzting über den Charakter der Spezialbewegnngen noch die 
Kenntnis der Entfernungen, oder vielmehr, well diese ja nicht zu 
erlangen ist, eine Hypothese bezüglich derselben. Man hat in 
dieser Hinsicht entweder die Entfernung nach dem pholometri- 
schen Gesetze aus der Helligkeit abgeleitet, also die Sterne nach 
ihrer scheinbaren Helligkeit in Gruppen geteilt und für die ein- 
zelnen Gruppen dann ß als konstant betrachtet, oder man hat 
die Sterne geordnet nach der GirÖße der beobachteten Bewegvmg 
und angenommen, daß die Entfernnng im umgekehrten Yerhält- 
nisse derselben stehe, oder endlich man bat die Entfernung für 
jeden einzelnen Stern auf Grund besonderer Hypothesen, die später 
noch zu besprechen sein werden , angesetzt. Da auch bei diesen 
Hypothesen die Helligkeit oder die Größe der Eigenbewegung 
eine wesentliche Rolle spielt, so bleiben Tomehmlicb nur die ersten 
beiden Wege zu betrachten. Die Unzuläasigkeit des ersten ist 
durch die Erfahmng klar erwiesen. Aber auch der zweite muß 
systematisch falsche Werte ergeben; denn betrachten wir Sterne 
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an einer bestimmten Stelle des Bimmek, nehmen an, ihre Eot- 
lemung sei gleich, so würde anoh ihre parallaktisohe Bewegung 
die gleiche Bein. Die beobachtete Bewegung iit aber die BeBiütanle 
aus der parallaktisohen und der Spezialbewegang. - Sind also -die 
letzteren gemSfi unserer UjrpotheBe regellos verteilt , bo ergeben 
sich aneh ungleiche Werte der beobachteten Eigenbewegung bei 
gleicher Entfernung. Daraus, daß nach Gleichung (23) die 
parallaktiBobe Bewegung Funktion von ^ und p, die scheinbare 
Spezialbewegung nur Funktion von (f ist, folgt ein zweiter Grund 
gegen die Berechtigung dieses Vorgehens. 

Trotz dieser prinzipiellen Bedenken, die gegen die Airy- 
Bohen Gleichungen za erbeben sind, wurden dieselben dennoch 
aebr häufig angewandt und zwar in der Regel so, daß man die 
in den beobachteten Bewegungen übrig bleibenden Fehler nur den 
Spezialbewegnngen zur Last legte, also die Va COS S und vi rer- 

nacblässigte und £i — ^ a! cosS J* bzw. S[—^i' 1' zum Mini- 
mum machte. • 

Die erzielten Resultate achließen sich nun den nach Arge- 
landers Gleichung gefundenen eng an. Einige der wichtigsten 
sind die folgenden: 



Airy 



261 



+ 24,7' 


113 


25,0 


1167 


27,3 


2509 


42,0 


551 miiüere E. B. 0, 



Bestätigen diese Resultate im großen und ganzen auch die 
früheren , so geben sie im einzelnen doch zu schwerwiegenden 
Bedenken Anlaß. Die Form der Bedingungsgleiobungen gestattet 
ans hier, nach der Bestimmung der Sonnenbewegung die beob- 
achteten Bewegungen zu befreien von ihrem Einflüsse, also die 
Spezialbewegungen der einzelnen Sterne direkt zu bereohnen. 
Wenn die Torauesetzungen richtig waren, so hätte sich eine er- 
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hebliche Terringening der Fehleraumme ergeben müssen, and die 
Fehler hätten geBetzloB sein mflssen; beides traf keineswegs zu. 
Weiter zeigte eioh bei der Trennnng der Sterne nach der Größe 
der Bewegung eine Abhängigkeit der Deklination des Apex von 
der Größe der Bewegung, und Stnmpe fand auch bei Trennung 
der Sterne nach ihrer Helligkeit einen Gang in den Deklinationen 
des aich ergebenden Apex. Nun ist leicht einzusehen, daß die 
Auswahl der Sterne nach der Größe ihrer scheinbaren Bewegung 
das Kesultat leicht systematisch verfälschen kann, weil die schein- 
bare Bewegung die Resultante der mit dem Ürte veränderlichen 
parallsktiachen Bewegung und der als durchschnitt lieh gleich groß 
angesehenen Spezialb ewegung ist. Wegen der Änderung des Po- 
sitionswinkels der parallaktisoben Bewegung müssen bei gleichen 
Werten von sin^, also in Zonen gleicher Entfernung vom Apex, 
untereinander gleich gerichtete Spezialbewegungen zu verschie- 
denen Werten der beobachteten Eigenbewegung fahren. Es gehen 
also in. die verschiedenen Größenklassen der Eigenbewegungen 
Sterne mit systematisch verschiedener Spezialbewegung ein, so 
daß eine Beeinflussung des Resultates durchaus notwendig er- 
scheint. 

Wenn sich nun auch der Einfluß dieser Störungen auf das 
Resultat nicht direkt nachweisen läßt, so bleibt doch jedenfalls 
der Einwand berechtigt, daß die Airyache Methode neben der 
Toranssetzung der Regellosigkeit der Spezialbewegungen noch an- 
dere Hypothesen nOtig hat. Nun sind aber die Gleichungen (36) 
nur Umformungen der Airyschen Gleichungen, indem nur an die 
Stelle von Parallel- und Deklinationskreis die lUchtung zum Apex 
und die dazu senkrechte gesetzt sind. Man wird also auch diese 
Gleichungen benutzen können. Der Yerfasser wandte dieselben zu- 
erst an zur Untersuchung der Bewegung von 903 Sternen (A. N. 



— T durchaus keine regellose Verteilung aufwiesen, und daß eine 

solche auch nicht durch Änderung der Lage des Zielpunktes zu 
erzielen sei. Die zweit« der Gleichungen (36), die die Bedingung 
S[^ ssin(<p — U')]' = Minimum ergibt, fahrte, auf 247 Sterne 
angewandt, auf Do ^ -j- 10,5". Beide Gleichungen sind aber in 
umfassender Weise von Kapteyn zur Untersuchung der Sonnen- 
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bewegang benutzt. Sie smd noch völlig frei Ton jeder Yoranssetzung 
über die Spezialbewegungen, indem sie einfach die Forderong ana- 
drfioken: Die Koordinaten des Apex nnd die GxOSe der Sonnen- 
bewegnng Bollen so beBÜnunt werden, daS die in die Sichtung 
nach dem Apex fallende Komponente der Eigenbewegung gleioh 
wird der Snmme der parallaktiacben Bewegung und der in diese 
lUchtnng fallenden Komponente der Spezialbewegung , während 
die andere auf der Richtung nach dem Apex aenkreohte Kompo- 
nente der Eigenbewegung nur hervorgehen aoll ans den Spezial- 
bewegnngen. Uachen wir nun wieder die YoraoBBetzung der 
Regellosigkeit der Spezialbewegungen, so folgt, daß, wenn wir an 
irgend einer Stelle des Himmels dieae Bewegungen zerlegen nach 
zwei zueinander aenkrechten Richtungen, die beiden ReBultüeren- 
den Terachwinden mÜBBen. Fügen wir noch die parallaktiBche 
Bewegung hinzu, ao sind alao die resultierenden Bewegungen einfach 
die Komponenten dieaer Bewegung nach den beiden Richtongen, 
nnd da diese Komponente am größten ist, wenn die Richtung, auf 
welche wir projizieren, zusammenfällt mit der Richtung nach dem 
Antiapez, so geben die Gleicbongen (36) direkt die Bedingungen: 

Z/iseos{if> — i/i) fl ^ Maximum 

2:jssin(<f> — ^) = 0. 

Die erste dieser Gleicbujigen wQrde direkt die der betrachteten 
Sterngruppe entsprechende Größe der parallakti sehen Bewegung 
bestimmen. Dieae Bewegung ist nun aber nach (23) Funktion 
TOn sin (^), wenn wir wieder unter {^) das Mittel der Abat&nde 
der Sterne vom Zielpunkte leretehen. Wollen wir die fflr ver- 
schiedene Stellen des Himmela beobachteten mittleren Bewegun- 
gen in dieser Weise vereinigen zur Bestimmung der Sonnen* 
bewegang, so erhielten wir also eine Reihe von Qleicbnngen von 
der Form a . (j ^ ». Die Koeffizienten a hängen noch ab von 
der Entfernung f) ; darauf wollen wir hier aber keine RQokaioht 
nehmen. Der wahrscheinlichste Wert von g wKre nach diesen 

Gleichungen g = -y • Dos heißt, wir mässen unsere einzelnen 

BedingnngBgleiohungen, bevor wir sie zur Beetimmnng von ^ be- 
nutzen, noch multiplizieren mit sin ^. Als Bedingungsgleiohangen 
erhalten wir also sohließlioh: 
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(40) 



27 [z^ 8 MS (9> — i!)sin^ 0] = Maximni 

£^88in{<p — if-) = 
Die Eweite Bedingung ertfillen vir dadurch, daß wir dia 
Einielwerte £Jssin(ip — il>) ^ setzen and dann naoli Ein- 
fühnmg der Nähernngswerte A^, Do aua der Gesamtheit der 
Qleiohangen dA und dD bestimmen. Um die erste Bedingung 
zu befriedigen , mfiBien die Differentiale von ^ s COS(<f> — ^) 



naoh A und J) verschwinden ■ also ^ s St'n (9> — M)) -=-j = 



di> 
und ^ssin(<p — ii) j^ = sein. Wir erhalten dann ans (36) 

nnter Benutzung der durch (35) «iogaführten Bezeichnungen die 
Qteichungen : 

Erste Bedingung: 

d^ di> 

-j- Qstn^^dp-j-: — ^sstn^oS(w(<P — %) -j-r = 

d^ diii /d^V 

dt 



4- Qsin^odp-^yr — j^ B am j^Q sin (ip — ^o)~^^ ^ 
Zweite Bedingung: 



'dB ' 



d-t , 



di! 



"dD 



dD~Qdp = 0\- (42) 



^8sin{^ — W — i 
Darin ist zu setzen : 

So = Jscos (ip — «('s). 

Eaptern hat durch die erste Bedingung (A. N. 3721) den 
Zielpunkt der Sonnenbewegung aus 2640 Bradleyschen Sternen 
bestimmt und gefunden: 

At = 277,3" Do = + 28,3«. 

Alle diese verschiedenen Bedingangsgleiohungen sind Aus- 
drücke derselben Qrundgleichungen (27). Sie müßten, wenn die 
Spezialbewegungen der Sterne klein wären und die beobachteten 
Eigenbewegungen in der Art der zufälligen Beobaohtnngsfehler 
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beeinöaßten, zu dem gleichen Resnlttite führen, wenn wir ai« auf 
das gleiche Material anwenden würden oder die etwaigen syete- 
matischen Fehler der Beobachtungen in Rechnung stellten. In 
Wirklichkeit sind aber die Spezialbewegungen der Sterne nicht 
klein im Vergleich zur parallaktiBcben Bewegung, wie sofort er- 
sichtlich iat aus dem Umstände, daß die am Schluaae gegebene 
Tafel der Sterne mit' großer Eigenbewegung nicht in der Umge- 
bung von Apex und Antiapex Lücken aufweiet. Es kommen dort 
vielmehr Bewegungen von etwa deraelhen Qröße vor wie im 
parallaktischen Äquator. Die durehaohnittliche Größe der Eigen- ■ 
bewegung zeigt keine merkliche Abhängigkeit vom Abstände vom 
Antiapex. Ein aolobee Verhalten ist nur zu 'erklären durch die 
Annahme, daß die Spezialbewegungen sehr erheblich aind. 

Es sind nun noch die Keanltate zu erörtern, die sich bei 
diesen Untersuchungen für die Größe der Sonnen beweg nng, sowie 
für die Korrektion der Konstante der Präzession ergeben haben. 
Von bestimmten VoraoBsetziingeu Aber die Entfernungen der Sterne 
sind bei ihren Rechnungen 0. Struve und L. Struve ausgegan- 
gen. Sonst hat man die Sterne nach ihrer Helligkeit oder nach 
der Größe ihrer Eigenbewegung in Elaaaen geteilt und dann für 

jede der Klaaaen einen Wert von ~ erhallen, aus dem dann erat 
' P 

q abzuleiten wäre durch eine bestimmte Annahme über die f/. 
Wir wollen uns, um überhaupt vergleichbare Zahlen zu erhalten, 
gleiehfalla an die 0. Struvesche Entfernung atafel halten. Dann 
geben die auf einem hinreiahend großen und einwandfreien Ma- 
terial beruhenden Rechnungen für die Größe der Sonnenbewegung, 
gesehen aus der Entfernung, die Struve ala mittlere Entfernung 
der Sterne erster Größe aaszeichnet, folgende Werten 
0. Slruve Ji 



Die großen Werte bei Stnmpe nnd Boss sind eine Folge 
des Umstandea , daß der Rechnung meist schwache Sterne mit 
großer Eigenbewegung, die uns viel näher sind, als der Durch- 
schnitt der Sterne dieser Größe , zugrunde gelegt wurden. Diese 
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Werte mÜBien jedenfalls anageBoblosBen werden. Sie Ulnstiieron 
aber am besten die große Unsicherheit, die aber diese Frage' nooh 
aoBgebreitet ist. Ea betrifft die UuBicherheit, vie sogleich bemerkt 
werden mag, nor die Entfernnng, während die lineare Bewegung 
der Sonne uns gnt bekannt bt. 

Die Werte der> Eonstante der LunisoUrprizeesion selbst 
haben hier kein apezielleH Interesse. Es mögen nnr die Haupt- 
momente erwähnt werden. Zuerst leitete 0. Struve, ausgehend 
Ton der ohne direkte BerQcksichtigung einer Bewegung der Sonne 
abgeleiteten BesseUchen Konstante 50,3391" (1900,0), die auf 
derYergleicbnng des Bradley-Katalogs mitPiazzisBeobaobtnngen 
beruhte und die Bewegung des Äquators auf der festen Ekliptik 
von 1750 angibt, den neuen Wert 50,3581" ans 400 in Dorpat 
nea bestimmten Bradleyschen Sternen ab, dessen genauere Be- 
gründung nicht mehr Bug9ngUcb sn sein scheint. Dieser Wert 
ist bis snm Ende des vorigen Johrhiinderts festgehalten worden, 
obwohl die späteren Beohnnngen fast ausnahmslos eine beträcht- 
liche Terkleinerung verlangten, z. B. L. Strnve, gleichfalls ans* 
gehend vom Bradley -Katalog, dp ^ — 0,0284". Der Wert, zu 
demKapteyn geführt wird, stimmt genau flberein mit dem nach 
Beschlofi der Pariser Konferenz vom Mai 1896 allgemein zu 
adoptierenden Newcombscben Werte, welcher einer Korrektion 
(ip ^ — 0,0139" des 0. Struveschen Wertes entspricht 

In wie hohem Qrade dies« Konstante abhängig ist von 
unseren Voraussetzungen über die Spezialbe wegungen, erhellt am 
besten aus der Yergleiohung der aus einzelnen Zonen sich er- 
gebenden Werte. Newcomb benutzt die beiden ersten Gleichun- 
gen (30) und trennt für die Untersuchung der Rektassensionen 
der Bradleysohen Sterne die Sphäre durch die um 22V»'* '"i*' 
STVi" vom Apex (in AR^2S5'' angenommen) entfernten Stnnden- 
kreise in Oktanten. Zwei derselben enthalten also Apex oder 
Antiapex, zwei andere Fr&hlingspunkt bzw. Herbstpuukt Die fttr 
diese Zonen unter gleichzeitiger Bestimmung der Sonnenbewegnng 
erhaltenen Korrektionen des angenommenen vorläufigen Wertes 
der Fräzessionskonstante sind: 

Zone des Apex und Antiapex Jp ^ -\- 0,0072" 

, „ Frühlings- und Herbatpnnktei ... — 31 

Übrige vier Zonen .-j- Ifl. 
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Bei der Behandlnng der Deklinationen teilt Newoomb das 
Material in Parallelkreiszonen nnd leitet folgende Werte ab: 

Zone * = — 20° bis tf = 0» Jp = + O.OlSl" 

+16 4- '62 

+ 15 + SO + 132 

4- 30 4- *5 +76 

+ 45 +80 4-86 

4-60 4- 'ö 4- 1*0 

4-75 + so — 4 

Auf die Vemcbiedenbeit der Entfernung der Sterne ist dabei 
nach Maßgabe ibrer Bcheinbaren Helligkeit Rücksiebt genommen. 

Die Eigenbeweguugen eatbolten nun nur eine der Kom- 
ponenten der wirklieben Spezialbewegnngen der Sterne, Die Bweite 
änßert siob ffir uns in den Radialgeechwindigkeiten, nnd die toU- 
ständige Lösung des Problems erfordert, daß wir aucb dieae prüfen. 
Die Forderung, der wir sie za unterwerfen baben, ist gcbon in der 
dritten Gleiobung (30) uns gegeben. Zur Auflösung derselben ist 
wieder eine Hypothese über die Verteilung und Wirkung der in 
die Richtung des Yisionsrsdius fallenden Komponente der Spezial- 
bewegungeu — ■ die Größe iJq' jener Qleicbung — nötig. In 
Übereinstimmung mit der Behandlung der Eigenbewegungen gebt 
man auch hier Ton der Annahme ans, daß diese Komponeulo 
gleichfalls gesetzlos rerteilt sei, daß also in allen Richtungen von 
uns aus sich gleiobTiel sich uns nähernde, wie auch sich von uns 
entfernende Sterne vorhanden sind. Dann enthält die Gleichung 
als Unbekannte nur die Eoordinatea des Apex und die lineare 
Qröße der Sonnenbewegung. 

Unter Zugrundelegung der älteren nicht photographischen 
Bestimmung der Kadi algescb windigkeiten wurde die Lösung zwei- 
mal versucht. Die Resultate, die natürlich nur ein äußerst ge- 
ringes Gewicht beanspruchen dürfen, sind: 

Sterne A, D^ q 

Kövesligethy , 70 261,0* +35,1' 60,8 km in der Sekunae 
Homann .... 49 320,1 4- *liS 38,3 , „ „ 

Die von Vogel erhaltenen Bewegungen wurden von Kempf 
behandelt und ergaben: 

Sterne A„ D, q 

Kempf 61 206,1* +45,9° 18.6 km in der Bekunde. 
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Das zaTerl&Bsigste Res nl tat in dieser Beziehung ist von 
Campbell abgeleitet. Er konnte der Rechnung die Bewegung von 
280 Sternen dea Nordhimmels zugrunde legen, die auf dem Lick 
ObaeFvatory bestimmt waren. Die erhaltene Bestimmung ist: 

Sterne A, D,, q 

Campbell ... 280 277,5* +20,0* 19,9 km in der Sekunde. 

Während die drei ersten Resultate offenbar wegen des un- 
genagenden Materials ganz abweichen, sohließt sich das letzte 
den aus den Eiganbewegungen abgeleiteten ziemlich gut an, so daß 
wir in ihm eine Bestätigung der Anaohauongen zu änden hätten, 
die allen bisher besprochenen Versuchen zugrunde liegt. Campbell 
hebt aber selbst hervor, daQ das Material, auf dem seine Bestim- 
miing beruht, so ungleichförmig Über den Himmel verteilt ist, daß 
die berechnete Deklination des Apex nicht sicher sein kann. Erst 
wenn auch die Sterne des SUdhimmels hinzugezogen werden 
können, wird die Unsicherheit verringert werden. 

Die sicherste Fr&fang, ob die Voraussetzungen, die in der 
Regellosigkeit der Spezialbewegangen gipfeln, erlaubt seien, würden 
wir aber erlangen, wenn wir imstande wären, die Grundgleichun- 
gen (27) selbst anzuwenden. Während wir bisher immer nur 
eine Komponente der Bewegungen untersucht haben, würde dann 
also die voUe Bewegung eingehen. Die Ausführung würde in 
folgendem bestehen. Wir berechnen zunächst nach den Formeln 
(9) und (10) die relative Bewegung des Sternes gegen die Sonne 
nach der Richtung der drei Koordinatenachsen. Um nun ans diesen 
Bewegungen die Sonnenbewegung zu eliminieren, sind wir wieder 
gezwungen, eine Annahme über die den Sternen selbst iune^ 
wohnenden Bewegungen zu machen. Die plausibelste Annahme 
wäre die, daß der Schwerpunkt des ganzen Sternsystems sich in 
Ruhe befindet; es genügt auch anzunehmen, daß die Bewegungen 
aUer Sterne dea Systems relativ zum Schwerpunkt verschwinden. 
Dann kann der Schwerpunkt seibat, d. h. das ganze System, siob 
bewegen. Die Aufstellung dieser Bedingung setzte aber die 
Kenntnia der Masse der Sterne voraua , ist also unausführbar. 
Wir müssen uns mit der Annahme gleicher Masse begnügen und 
haben dann also die beobachtete mittlere relative Bewegung der 
Sterne nach den drei Achsen aufzufassen als das Ergebnis einer 
in der entgegengesetzten Richtung erfolgenden Bewegung der 
Sonne. So erhalten wir ans n Sternen: 
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qcosDtCosAt= Siocos^a + W). 

q cos J>,i sin Aa=r^ £iesin{a+ W), 

qsinDo = — — Svsin (d + F). 

Diese Gleichangen sind zuerst vom Verfaajser Ksgewandt &uf 
10 Sterne, du-en Totalbewegung und Entfemnug im Jahre 1895 
sicher bekannt waren. Seitdem ist das Material etwas reich- 
haltiger geworden. Die am Schlusee gegebene Tabelle der Sterne 
mit bekannter Parallaxe enthält 21 Sterne, für welche auch die 
Bewegung im Viaionsradina ermittelt ist. Berechnen wir fOr diese 
Sterne die relativen Bewegungen, so ergibt sich; 



q Cnsiiopejae 






! = + 11,22km >l- 


= + Sl,S4km i = + 1 


02 km 


f 




— 42,86 , 


+ 117,38 


-112 


83 , 


« Ui-B. min. . 






— 1,05 , 


+ 2,00 


— 12 


ee . 


r Ceti . . . 






— 1.25 , 


— 29,68 


+ 17 


45 „ 


o'Eridani . 






+ 30,58 „ 


— 77,58 


— 81 


10 , 


«Taui-i . . 






+ 17,04 , 


+ 48,45 


+ 9 


38 „ 


a Aurinae . 






+ 3,'* . 


+ 39,45 


+ 3 


88 „ 


« Orioni» . . 






— 3.87 „ 


+ 18,70 


+ 4 


9B .. 


a Canis maj. 






+ 8,65 , 


— 9,72 


— 12 


80 , 


oCania «ün. 






+ 11,18 „ 


— 0,67 


— 16 


15 , 


ß Qemiiiomm 






+ 46,08 , 


+ 26,54 


— 2 


53 „ 


»Ursae mjy. 






-t- 6,26 „ 


+ 58,15 




80 , 


«Leonia . . 






+ 31,12 . 


+ 39,32 


— 1 


lä . 


Gr. 1830 . . 






— 77,93 . 


— 157,20 


—241 


44 „ 


jVGomae - . 






+ 4,01 „ 


+ 37,20 


+ 35 


43 , 


nBootis . . 






— 207,48 , 


+ 106,54 


-343 


92 „ 


«Scorpii . . 






— 0,06 , 


+ 8,77 


— 2 


81 , 


70 pOphiuchi 






+ 7,06 , 


+ 5,07 


- 32 


98 „ 


nLjrae . . 






+ 8,26 , 


+ 25.62 


■ + 1 


33 , 


tt Aquilae . 






— 7,60 , 


+ 39,46 


+ 1 


95 , 


61 Cygni . 






— 13,80 „ 


+ 86,82 


— 1 


73 „ 


Ana aUen 21 Sternen, folgte für die drei 


f oiuponenten dar 


Sonnenbewegung und den Zielpunkt 






aus Sl Sten 


ae 




dX: +8,12, dT: 


— 20,34, 


Z: +38,30 


tm; 



J„: 291,8*, Dj: +80,2*, g: 44,13km. 

Schließen wir die Sterne mit einer durch den wahrachein- 
lichen Fehler der Bestimmung nicht verbUrgten Parallaxe ans, 
nAmlich a Orionis, «Leonis, «Bootia, «Scorpii, ao geben 
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17 Sterne dX: — 0,ö7, d¥: —14,83, dZ: +27,18kin; 
At,: 287,8', J)j : +61.2°, q: 31,00 km. 

LaBseu wir endlich vod diesen 17 Sternen noch Or. 1830 fort, 

dessen ungeheuer große Bewegung von fast 300 km in der S«knnde 

eine sehr genaue Bestimmung der Parallaxe forderte, die noch 

nicht Torliegt, so ergibt sich als zur Zeit zuverlässigstes Resultat: 

Komponenten der Bonnen'beweguiij; : 

dX: —0,55km, dT: — a5,e9km, dZ: +13,l7km: 

Zielpunkt und Grolle der Bonnenbeweguns : 

^: 288,8', D„: +28,2», q: 39,16 km. 

Auch dieses Resultat schließt sieb also den anderen genügend 
an, 80 daß es den Anschein hat, als ob die Annahme von der 
Regellosigkeit der Spezialbewegungen nach all den verschiedenen 
Methoden auf ein nnd denselben Punkt fahrt. 

Geht man aber tiefer auf die Einzelheiten der Bewegungen ein, 
so zeigen sich beträchtliche Schwierigkeiten. Es ist oben schon 
die Hersohelsohe Wahmehinung erwähnt, daQ die Bewegungen 
der Sterne offenbar das Bestreben zeigen, sich der Bewegung der 
Sonne der lUchtang nach anzuschließen. Prflft man nun ein 
reichhaltigeres Material nach dieser Hinsieht, so ergibt sich, daß 
die Darstellung der Richtungen der Eigenbewegnngen durch den 
Zielpunkt in der durch die bisher besprochenen Methoden gefuu- 
denen Lage durchaus nicht genügend genannt werden kann. 
Verfaaeer unterwarf einer solchen Prüfung 893 Sterne des Bradlej- 
Katalogs (A. N. 3664) mit stärkerer Eigen beweg ang. Es sollen 
hier von diesen Sternen nur diejenigen ins Auge gefaßt werden, 
ftir welche die Richtung der beobachteten Bewegung sich tou der 
der parallaktischen Bewegung um höchstens 45" unterscheidet, 
weil diese Sterne, die also im wesentlichen der Hypothese günstig 
sind, auch ihre Beurteilung am besten gestatten. Teilen wir die 
Sterne nach der Rektaezension in sechs Gruppen, so ergibt sich 
die mittlere Abweichung der beobachteten Richtung der Bewegun- 
gen von der Richtung nach dem Antiapex folgendermaßen: 

AB. . . . 0°— 60* 60°— 120° 120*- 180* 

(V — Vi)« . —12,4° —3,0» +1*,!'' 

AR. . . . 180"— 240° 240°— 300° 300*— 380° 

(ff-K-V . +14.0' +7,1° -8,7» 

Die Abweichungen sind also durchaus systematischer Natur. 
Denken wir uns die Sphäre durch den Stundenkrela des Apex 
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und Antiapex in zwei Halbkngeln zerlegt, bo lat aal der einen 
(tp — ij>) positiv, auf der anderen negatiT. Der zn rerlangende 
Wert qp — i(j = «tkrde erreiolit, wenn wir den Zielpunkt nach 
Norden verachSben , also die Deklination des Apex verkleinerten. 
Auch die Darstellung der Bewegungen im Visionsradius darf 
nicht als befriedigend betrachtet werden. Trennen wir die Sterne 
nach ihrem Abstand ^ vom Apex und berechnen die Bewegung 
der Sonne in der Richtung nach dem Apex relativ zu den Sternen 
der einzelnen Zonen, so finden wir: 



+ 10,0 J = Ufi' i = +10,5 


J = 124,4* 


= + 24,3 


+ 24,9 84,4 +16,3 


134,4 


+ 23,4 


+ 19,3 7»,7 +16,1 


146,1 


+ 17,8 


+ 15,7 99,4 +48,e 


156,0 


+ 82,1 


+ 25.1 lie,3 +32,6 


164,0 


+ 6.2 



Es ergibt sich also in allen Zonen zwar eine der Theorie 
entsprechende Bewegung, aber die Einzelwerte zeigen Abwei- 
chungen, die sich durchaas nicht durch die Cneicherheit der 
Beobachtung erklären lassen. 

Dieae WahroehmuiigeD und auch die eohon früher erwähnte 
Bemerkung, daß die Rechnung für Sterne mit verschieden großer 
Eigenbewegnng in der Begel auch auf systematisch verschiedene 
Werte für die Deklination des Apex führt, mußte Zweifel erregen 
an der Zolässigkeit der der ganzen Ableitung zugrunde liegenden 
Hypothese TOn der Regellosigkeit der Spezialbewegungen der Sterne. 
Wir haben früher schon gesehen, daß Bessel das Herschelsche 
Resultat verwarf, weil er der Ansicht war, daß die gemachte einfache 
Annahme über den Charakter dieser Bewegungen nicht znlässig sei. 
Schon die geradlinige Bewegung im Räume führt auf Glieder in 
den Eügenbewegungen und Radialgeschwindigkeiten, die von den 
hAheren Potenzen der Zeit abhängig sind. Die Ausdrücke, die 
Seeliger (A. N. 367S) hierfür gegeben bat, erhält man in folgender 
Weise. Denken wir uns den Eoordinatenanfangspunkt in der 

Sonne, und sind — ^ a, — =^ b die konstanten Oeschwindig- 

keiten des Sternes in der Ebene des größten Kreises seiner Be- 
wegong, so sind die Ausdrücke seiner Koordinaten 

X = QC08 (p = Xi, -\- a{t — tt), y = (/ainip = y^ + b(f — t^). 
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Hierin bezeiobnet weiter p die Eatferoang dea Sternes von der 
Sonne, ^ den Winkel zwischen der GesichtBlinie nach dem Sterne 
nnd der znr Zeit tg gehörigen Riolitung. Für das Flieh enelement 
der' Bahn besteht die Olmohung 

ydx — xdy = p* -j— ^ const. 

Daraus folgt durah Differentiation 
d»9 



dt' ~ (f\dt'dt)' 



Ändererseiti folgt durch Differentiation von (/' ^ z' ■{- y* 

'i?+(t)'=(sr+(i)" 

nnd «UB den Ausdrflcken von x und ^ 



*■ '\dlj 



Mit Hilfe dieser Ausdrücke wird bis auf die Glieder zweiter 
Ordnung genau 

' = "•+(?).<'-'•'+!©)." -«■ 
' = '•+($)/' -«+l(f ).<'-'•>■■ 

und es sind 

die yerfinderlichen Eigenhewegnngen bzw. Radialgesch windig- 
keiten. Führen wir in diese Ausdrücke die numerisches Werte 
ein, nennen 7t die Parallaxe in Bogensekunden, z/s die jährliche 
Eigenbewegung, ^^ die Sadialgeachwindigkeit in der Sekunde 
in Kilometern und rechnen die Zeit in Jahren, so wird 
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^8 = z/so —0,000 002 Oil . IC .J if .J So(t —((,), 

^p = ^Po +0,00002296-i-^s»o(( — (,). 

Fflr den Stern Gr. 1830, der seiner groCen Benegong wegen eich 
am besten ca einer Berechnung eignet, folgt ans diesen FormelD: 

^8 ^ 7,04" + 0,000163" (( — i„), 
z/p = —96 km -f 0,0096 km(( — U 

Es würde also nach 100 Jahren die jährliche Eigenbewegang 
nm 0,016" größer geworden sein, and der Stern würde aioh statt 
um 96 km dann nm 95 km in der Sekunde ans nahem. Risten- 
part hat Tersucht, das in der Eiganbewegnng auftretende Glied 
in den sahireichen Beobachtnngen dieses Sternes nachznweiaen 
(r.J.S.37, 242), jedoch ohne Resultat. Wir dürfen also, da dieser 
Stern bei dem jetzigen Stande unserer Kenntnisse die gflnetigaten 
Anssiohten darbietet, daraus den SchluH ziehen, daß eich die 
Glieder höheren Grades in unseren sich nur über l^/^ Jahrhunderte 
erstreckenden Beobachtungen überhaupt nicht geltend machen, 
und daß wir berechtigt sind, an der einfachen Annahme der 
Proportionalit&t zwischen Zeit und Bewegung, auf der die ganze 
Behandlung der Frage beruhte, festzuhalten. 

Wenn demnach also kein Anlaß rorliegt, an der mathe- 
matischen Grandlage für die bei den Rechnungen benutzten Bewe- 
gungen zu zweifeln, so könnte der Mangel noch den Beobach- 
tungen, die zur Bestimmung der Bewegungen geführt haben, zur 
Last gelegt werden. Es ist schon Seite 36 berrorge hoben, daß 
die verschiedenen Fizsternkataloge, um miteinander vergleichbar 
zu sein, zuvor wegen der ihnen anhaftenden systematischen Fehler 
verbessert werden müssen, und es wäre also denkbar, daß in dieser 
Fehlerquelle die Erklärung zu finden sei. Der Einfluß derselben 
wird nun offenbar um so mehr zutage treten, ja kleiner die 
Eigenbewegung selbst ist, und es wird uns deshalb eine Trennung 
der Sterne nach der Größe der Bewegung schon Aufschluß zu 
geben vermögen. So findet Kapteyn (A.N. 3860) unter Zugrunde- 
legung von drei verschiedenen Annahmen Qber die systematischen 
Korrektionen der Eigenbewegnngen aus einem großen Material 
fflr die Deklination des Zielpunktes der Sonnenbewegung die in 
den ersten drei Zeilen der folgenden Tabelle angegebenen Werte. 
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Kapteyn ■ ■ ■ +30,1 +äS,3 

Die vierte Zeile estbftlt Werte, die Kapteyn ans demeelben 
Material ableitet, indem er die Korrektion der Eigenbe^egung 
tta Terachiedene Deklination Bzonen selbst anter die zu. bestim- 
menden Unbekannten aufnimmt. Für die Sterne mit starker 
Bewegung zeigt sioli also eine durohana befriedigende Überein- 
Btimmnng, v&brend die scbwacb bewegten Sterne zu weit aus* 
einander liegenden Werten führen. Gcerade in der allerjüngsten 
Zeit Bind nun, wie schon 8. 81 erw&hnt, sehr umfangreiche 
Arbeiten ausgeführt, deren Zweck eine möglichst sichere Bestim- 
mung dieser systematischen Korrektionen ist. Es bleibt abzu- 
warten, ob die Einfährnng dieser Resultate eine TÖllige Über- 
einstimmung zwischen beiden Sterngruppen herbeiführen wird. 
Nach dem in der vierten Zeile der obigen Tabelle angegebenen 
Kaptaynschen Resultate scheint das wobl wahrscheinlich. Yor- 
läufig aber ist die Unsiaberbeit noch sehr groß, wie am besten 
berrorgebt aus der Gegenüberstellang der drei in den letzten 
Jahren durch sorgfältige Diskussion unter Berücksichtigung 
allerdings nicht Aberein stimmender systematischer Korrektionen 
ans sehr großem und teilweise sogar identischem Material noch 
den bislang besprochenen Methoden berechneten Zielpunkte: 
Newcomb, AitronomicalPapers, Yol.Vin . ^,= 277,5°, Dg— -\-3Sfl' 

Kaptejn, A.N. 385» 27*,8 +29,8 

Boss, A. J. 501 276 '4-** 

Zunächst sind jedenfalls auf diesem Wege die Bedenken 
gegen die ZuUssigkeit der Hypothese von der Regellosigkeit der 
Spezialb ewegungen nicht zu beseitigen. Aber auch wenn es 
gelingen sollte, die Worte, wie sie aus der Gesamtheit der Bewe- 
gungen sich ergeben, in befriedigende Übereinstimmung zn bringen, 
bleiben im einzelnen immer noch sehr große Anomalien bestehen. 

So ist es denn ganz erklärlioh, daß die schon von Bestel 
geäußerten Zweifel an der Gültigkeit der gemachten Annahmen 
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über di« Eigenbevagungen siebt geBcbwonden «nd. Brarais 
drückt dieMB (Joum. desMath. pures et appLTIIl) so aus: „Iit es 
notwendig, daß die Bewegung der Fixsterne sich in jedem Sinne 
mit gleiober Leicbtigkeit vollziebe? Und wenn man eine gr&Qere 
Leiobtigksit in einer bestimmten Richtung erkannt bat, ist dann 
die Bewegung der Sonne in entgegengesetstem Sinne die uaweigw- 
liebe Folge davon?" Bravais stellt dann in dem Aufsätze, ans 
dem dieses Zitat entoommen ist, die Gleichungen auf, die zwischen 
den Bewegungen eines Systems von Massenpunkten bestehen, 
deren gemeinsamer Schwerpunkt in Ruhe Terharren soll. Um die 
GleiobuDgen auflösbar zu machen bei dem zur Verfügung stabenden 
Material, ist er aber gezwungen, bezüglich der radialen Bewegungen 
relatiT zur Sonne ein gegenseitiges Sichanfheben , bezüglich der 
Entfernungen Konstanz , bezüglich der Massen Gleichheit an- 
zunehmen, und so sind seine Schlußgleichungen nicht wesenÜioh 
yerschieden von denen, die man bei der Hypotheae TOn der Regel- . 
losigkeit der Spezialb ewegun gen erh&lt. 

Gibt man aber diese Annahme auf, so muß es zun&cfast das 
Natürlichste scheinen, eine Beziebang zwischen den Stem- 
bewegangen und der Milchstraße, deren Bedeutung uns ja aohon 
vielfach vor Augen getreten ist, anzunehmen. Diese Hypothese 
wurde zuerst von J.Herschel klar ausgesprochen, und auf Grund- 
lage derselben ist die Aufgabe von Schoenfeld behandelt (V. J. 
S. 17, 26b). Auf seine formein sind dann mehrere sorgfältige 
Berechnungen gegründet. Schoenfeld nimmt au, daß die Bewe- 
gung der Sterne erfolge in Ebenen parallel zur Ebene der Milch- 
straße und zwar mit gleicher Geschwindigkeit für alle Sterne um 
ein in dieser Ebene selbst liegendes Zentrum. Sind r, I, Et Ent- 
fernung, LSnge und Breite eines Sternes in einem Koordinaten- 
systeme, dessen Anfangspunkt im Mittelpunkte der Milchstraße 
liegt, dessen Grundebene mit der Ebene der Milchstraße zusammen- 
fällt, so sind die Bedingungen dieser Rotation 

dr = 0, dl = const., db = 0. 
Die Koordinaten des Sternes in diesem Systeme, dessen Achsen nach 
den Festsetzungen auf S. 12 orientiert sein sollen, sind 

rcosbcosl, rcoshsinl, rsinb. 
Nennen wir aber «, und S^ die AR und Deklination des Sternes 
vom Zentrum aus gesehen, so gelten nach (2) die Ausdrücke: 
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rcosei^ cosS^ ^ r(coslcosb eosQ> — sinl eosi sin Si eosi 
-\- ainb sin Q, sin i) 
rstna, cosä^ ^ r(cosl cosb sin Qi -\- »inl cosi cos Si cosi 
— sinb cos Sl sini) 
rsinü^ = r(sinl cosb sini -\- sinb cosi). 

Diflerentüeren wir di«Be Antdräcke unter Berfioknohtignug' 
der Kotationabedingangen, ao ergibt aich die Bewegung des Sternea 
in der Biohtong der drei Achsen: 

rcosb ( — sinl cos £1 — cosl sinSl cosi)dl 
rcosb ( — sini sin Sh -\~ cosl cos Sä co8i)dl 
rcosb cosl sinidl. 
Die relative Bewegung des Sternes gegen die Sonne entsteht, 
wenn wir von dieser dem Sterne innewohnenden Bewegung die 
Komponenten der Bewegung der Sonne 

qcosJ) cosA, qcosDsinA, qsinJ) 
abziehen, und durch Einsetzen der so entstehenden relativen Be- 
wegungen in die Gnmdgleichungen (27) erhalten wir die Bedin- 
gungen, denen dl, A, J), q_ zu genügen h&tten. Durch Ehmi- 
nation folgt daraus f Or die Änderung der Koordinaten : 

cosSda^ — [swilsi«{a — Sh) + cos j cos t cos (a — Q,y\cosbdl 

— — cosDsinfA — a), 

— eosi cos» sinS sm{ct — £J) 

+ cösI sini cos 51 cosb dl 

-\ — cos D sin dcos (A — a) — —sinl) cos 9 

dQ ^ r [ — s!» ! cos ff CCS (a — Sl) -|- cosl cosi cos S sin {« — ß) 
+ cosl sini sinä] cosbdt 
— qcosD cosS eos(A — a) — g st« D sin S. 
£b Bind nun noch die galaktozentriaohe L&nge, Breite und 
Entfernung des Sternes zu ersetzen durch die nach (2) zu bereoh> 
nenden heliozentrischen Werte und die Koordinaten der Sonne. 
Ist tq der RadiuBvektor der Sonne, oq, Öq ihre AR und Dekli- 
nation Tom Zentrum aus, so ist 
r cosl cosb = QCOSdcos(Bl — ü) 4- fß CCS Äq "öS («o — ^)> 
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and entspreoliende Auidrflcke gelten gemäß (2) für die beiden 
anderen Koordinaten. 

Dnroh Substitution dieser Relationen entstehen dann die 
aoblieflticben Bedingnngsgleicbungen, die wir dnroh EinfOhnuig 
der folgenden Hilfsgrößen, anf deren BeitimmiiDg es anlEonunt, 
übersiclitliclier machen: 

f =^ dpeosB -f- cos t dl 

g ^^ dpsint -\- sin» cos ü dl 

h = giniain Si dl 

F = -cosDcosA -| — ^lcosico3i(T,8inttQ-\- sini sinÖQCOs Qi)dt 

&^= -eosDstM^ ^(costcosÄoCOSoe© — sinisinS(:^sinQ,)dl 

H= -sinD ^9inicosÖQCOs{aQ — Sl)dt. 

Die drei Bedingon^figleiahnngen oehmen damit folgende 
Gestalt an: 

^Jucosä ^= fcosS -{- gsinocsinS — hcosBcstni 
-\- Fsina — Gcosa 
jj S = gcosa, -\- hsina — Hcos S 

-l- Fsinöcosu + GsinS&inc 

— z/p = — FcosScosa. — GcosSsina 
" — Hsind. 

Die seoha Hilfsgrößen, deren Wert wir ans der Geeamtlieit 
der Beobaohtangen zu bestimmen haben, enthalten, wenn wir die 
Ebene der Rotation als durch die sichtbare Milchstraße gegeben, 
also i und ß ab bekannt annehmen, wenn wir ferner p, die 
Entfernung des Sternes von der Sonne, hypothetisch bestimmen, 
immer noch acht Unbekannte, nämlich dp, dl, die drei den Sonnen- 
ort bestimmenden G-rOflen Tq, «q, Sq und die drei die Bewegung 
der Sonne bestimmenden Größen q, A, D. Wir können also 
ohne Zuhilfenahme anderer Daten die Unbekannten nicht von- 
einander trennen. Nun ist es, wie wir später sehen werden, 
möglich, aus der SteruTerteilung einen Schluß zu ziehen über die 
Lage der Sonne zum Müohstraßenzentmm, wodurch kq, Sq bekannt 
werden. Die Größe dl, auf die es zunächst ankommt, wird aber 
durch die Hilfsgrößen f, g, h schon ohne weiteres bekannt, wenn 
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wir t nsd £1 als gegeben betracbten. Auf diesem Weg« aind für 
die Konitftnte der gAlaktosentriBchen Rotation YOn Teraohiedeneii 
Bereohnem folgende Warte gefandea: 

Bolte au» 1031 Sternen zwischen -}-l*°'"<l — 15'DekL dl = — O.OOSO" 
BanckeD am der AH von Bternen in der Nähe der 

Milchstrafle + 0,OS46 

Bancken aiu der Deil. von fitemeu in der Nähe der 

Mllchrtrafle + 0,0238 

L. Struve an* 2509 Bradleysohen Bleraen .... —0,0041 

Biitenpart aus *h* Sternen der Zone. -('30* bis 

+ a5''DeU —0,0128 

Btnmpe am 404 Sternen der tnitil. E. B. 0,23S" ... + 0,0238 

„ ,348 , , . ■ n 0,387". . . 4-0,0183 

, ,243 , , , , , O.ssa" ... — 0,0029 

Eine Trsnnnng nacb der Helligkeit führt Stnmpe auf die 
drei Werte + 0,0319" für Sterne schwacher ale 7,6", + 0,0206" 
für Sterne S.e" bie 7", —0,0019" für Sterne heller ab Ö.Ö". 

Die geringe Übereinstimmung I&ßt nur den Scblnß zu, daß 
der Wert von dl jedenfaÜB sehr klein sein wird, wenn er über- 
haupt reelle Bedeutung bat. Jedenfalli aber ist auch diese Hypo- 
these, wie die Unterschiede der drei Stnmpeacben Werte zeigen, 
nicht geeignet, die Schwierigkeiten zu heben. 

Es entstand nun die Frage, ob eine etwaige Sonderstellung 
der Sterne in der Uilcbstrafie sich nicht in den Bewegungen Ter- 
rate. Es war ja anzunehmen, daß eine etwa vorhandene Rotation 
in der Ebene der Milchstraße sich bei den in dieser Ebene liegenden 
St«men am besten zu erkennen geben würde. Die Frage ist durch 
Tan de Sande Bakbuyzen (B.A.XH, 97) beantwortet worden. 
Er teilt die Bradleyscheu Sterne in zwei Gruppen. Die erste 
enthält 579 Sterne, die in eiper mit einem aphSrisohen Radius 
von 50" um den Nordpol der Milabatrafie beschriebenen Kugel- 
kalotte liegen; die zweite Gruppe umfaßt 526 in der Milchstraße 
selbst liegende Sterne. Die Berechnting erfolgte nach den Airy- 
Bchen Gleichungen. Die Sterne wurden zunächst nach der Größe 
der Bewegungen in je zwei Gruppen behandelt. Bei den Sternen 
außerhalb der MUchstraße ergaben diese Gruppen hinreichend 
übereinstimmende Werte, während die Sterne in der Milchstraße 
zu stark Toueinander abweichenden Zahlen führten, nämlich: 

^S>0,1" 36 Sterne A^ — 276,8» A = + Sl,*", 

^S<0,06 430 „ 276,8 -|- 8,8. 
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Durch Einfiklmuig pUnaibler Werte für eine Korrektion der 
Prizeaeionakonatimt« and eme> konatanten FeUen der Eigen- 
bevegtmgen in Deklination findet Bakhuyzen ala achließlioheB | 

Resnltftt für die Koordinaten des Apex: / 

Sterne außerhalb der Milchstraße J, = 286,0 D^ = + 2&4'> • 

„ in , „ 274,5 . +20,5. ' 

Bedenkt man, daß die Sterne der ersten Gruppe wegen ihrer 
Beachr&nknng anf einen yerhältniim&ßig kleinen Teil der Sphäre 
— etwa Vt ^^i^ GeaamtoberE&che — die Poaition des Apex nicht 
sehr sicher bestimmen können, and daß die Unsiaherheit, weil der 
Apex selbst in der Uilchatraße liegt, besonders die galaktiache 
Breite des Punktes, was bei seiner Lage auf der Spb&re etwa 
dasselbe bedeutet wie die Rektaszension , trifft, so muß man die 
Übereinstimmung zwiscben beiden Werten als eine genügende 
betrachten und kann also auf diesem Wege aus den Bradlejscben 
Sternen einen ünteracbled zwiachen galaktiechen und nicht galak- 
tiachen Sternen nicht konstatieren. £s darf daa aber kaum wunder- 
nehmen, da wir wiaaen, daß die eigentliche Milchstraße ana-^ 
schließlich aus sehr schwachen Sternen gebildet wird, wShrend 
die im Bradley-Katalog enthaltenen helleren Sterne wohl in weit ' 

überwiegender Zabl zu den mit unserer Sonne in engerer Beziehung i3i'\ ■ 
stehenden Sternen gehören werden. Wegen dea Zwanges, den \ 

man den Sternen im Anwera-Bradle;- Katalog ^tiin muß, um die 
stark und schwach bewegten Sterne in der Milchstraße in Über- 
einstimmung zu bringen, dürften diese Folgerungen indes immer- 
hin noch zweifelhaft sein. 

So scheint es denn schließlich notwendig zu sein, am tiefer 
in das Wesen der Bewegongen einzudringen, durch ein genaueres 
Studium der einzelnen Bewegungen aelbat zu verauchen, neue 
Tataachen zu gewinnen. Schon Bessel war es bekannt, daß am 
Himmel einzelne Stemgmppen Torkommen mit gemeinsamer 
Bewegung. In ihnen offenbart sich also schon das Walten 
besonderer Gesetze, und es ist natürlich notwendig, daß wir uns 
Rechenschaft geben, ob diese Erscheinung nicht eine wichtige 
Bolle spielt. M&dler hat zunächst die Frage weiter verfolgt, 
indem er durch tabellarische Zusammenaiellang der Abweichung 
der wahren Bewegungsrichtungen gegen die Richtung der parall- 
aktiaohen Bewegung sowie der Größe der Bewegungen Gesetz- 
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mäOigkeiteD anfzaBiioheii üch bemflhte. Za ponliven £rgebiii«8en 
hab«D diese Forschungen, auf die wir später noch znrackkommeu 
werden, sieht gefohrt Das Material ist ein so umfangreiohe«, 
die YerhältnieBe, die in ihm sich aoedrücken, sind so verwickelte, 
daß auf dem von Mädler ein geschlagen en Wege eine Trennung 
der Ursachen nicht möglich war. Deshalb wählte Froctor den 
Weg der Zeichnung. Er trag die beobachteten Bewegungen der 
Sterne in Karten ein und erkannte so an verschiedenen Stellen 
des Himmels Gemeinsamkeit der Bewegung von Sternen, die aber 
gröQere Flächen des Himmele serstrent stehen, sog. Star-drifts. 
Aber die Fälle, wo bestimmten Sternen eine solche Aasnabme- 
■tellang einzuräumen war, blieben doch nur sehr seltene, und es 
handelte sich nur nm Sterne, die keine besondere hervorragende 
Rolle spielten. So igt die gemeinsame Bewegung der Flejaden sehr 
klein, die Richtung der Bewegung, die um etwa 40" von der aoi einen 
Antiapex in « = 90°, S ^ — 30" gerichteten abweicht, läßt sich 
nur bis auf etwa lO'' genau angeben. Bei der wichtigen IJrsa 
major-Grnppe beträgt die Bewegung j&brlich etwa 0,1", sie ist 
für den bezeichneten Antiapex eine fast genau retrograde. Endlich 
ist bei der aus den Sternen ß, t) und fi Caaaiopejae gebildeten 
Gruppe die Bewegung fast genau auf den angegebenen Punkt 
gerichtet. Wenn also die festgestellte Tatsache an sich auch sehr 
wichtig ist, so scheint sie doch für die Bestimmung der Sonnen- 
bewegung selbst nur von ganz untergeordneter Bedeutung, weil 
die Zulässigkeit der Annahme der Regellosigkeit der Spezial- 
bewegnngen für die Gesamtheit der Sterne nicht in Frage gestellt 
wird. Zur Diskussion dieser Frage war aber auch der Proctor- 
Bche Weg nicht geeignet. 

Es gibt aber wohl kaum einen in das Wesen und den Zu- 
sammenhang der Bewegungen sicherer einführenden Weg als 
denjenigen, deu Bessel einschlug, um sich ein Bild von ihnen zu 
machen. Zeichnen wir die Pole der Eigenbewegungen auf einen 
Globus auf, so wird sich nicht nur die parallaktische Bewegung 
in der S. 93 auseinandergesetzten Weise durch eine Zusammen- 
drängung der Pole in eine Zone größter Dichtigkeit zn erkennen 
geben, sondern es wird sich auch jeder Parallelismus mehrerer 
Bewegungen, mögen die Sterne am Himmel selbst auch weit 
auseinaud erst eben, dadurch offenbaren, dafi die Pole der Bewe- 
gungen auf einem gröÜteu Kreise liegen, dessen Pole der Ziel- 
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pnnkt und der Gegeozielponkt jener Bewegung oder anoh der 
Badiatianspnnkt der Konvergenz bzw. der Divergenz derselben 
sind. Diesen Gedanken hat Elinkerf nes znerat vorgetragen nnd 
weiter verfolgt in einem Aufsatze: Über FixeternByateioe, Parall- 
axen und Bewegungen. Er fflbrte ihn sofort zu einer Beihe von 
SchlfiBsen von weittragender Bedeutung. ZweifelloB bietet dieser 
Weg aber auch das best« Mittel, um die Hypothese von der 
Regellosigkeit der Spezialbewegungen zu prüfen, weil wir bei An- 
wendung einer geeigneten Methode zum kartographischen Ein- 
zeiohnen der Pole in der Lage sind, frei von jeder Hypothese Über 
die RichtuDg der Sonnenbeweguug 6eeetzm&lligkeiten in den 
Bewegungen zu erkennen. Da es in erster Linie darauf an- 
kommt, zu erkennen, ob eine Reihe von Punkten, nämlich die 
eingezeichneten Pole der Eigenbewegungen, in einen größten Kreis 
fallen, scheint eine Projektion der Sphäre ^g ^ 

auf einen sie umschließenden und in sechs ^r 

Funkten berührenden Würfel das beste 
Mittel ZOT Erreichung des Zieles zu sein, 
und Verfasser hat sich deshalb dieser Pro- 
jektion bei den Untersuchungen, die er 
noch dieser Metbode ausgeführt bat, stets 
bedient, lo dieser Projektion erscheint ja 
jeder größte Kreis der Sphäre als gerade 
Linie abgebildet und ist so leicht zu er- 
kennen. £s handelt sich nun zunäohet 
nm die mathematische Aufgabe der Bestimmung der Lage des 
größten Kreises, der sich einer gegebenen Anzahl von Punkten 
möglichst nahe anschließt. Das natürlichste Verfahren wäre das, 
den Kr^ so zu ziehen, daß die Abstände der einzelnen Pole von 
demselben möglichst klein gemacht würden. Nennen wir den 
Abstand von dem größten Kreiae S, so würde dieser Bestimmung 
also durch die Forderung £3* = Minimum genügt werden. Auf 
dem Wege der Näherung ließe sieb die dieser Bedingung ent- 
sprechende Lage des Kreises wohl finden, wenn d den Charakter 
zufälliger Fehler hätte, was aber in der Tat nicht der Fall 
ist, da S, wenn wir zunächst nur direkte Bewegungen ins Auge 
fassen, zwischen den Grenzen 0" und 90° liegen kann. Ist 
aber in Fig. 9 S der Ort des Sternes, S T die Richtung seiner 
Eigenbewegung,-/! der Pol des Äquators, A der Kadiationspunkt 
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der KonTergeuz der Bewegangen, alao der eine Pol dea gröSten 
Kreiflea, der die Pole der Bewegangen enthält, and legen wir durch 
Ä einen größten Ereis AJß senkrecht zn SB, so liegt auf dieaem 
Kreise 90* Ton B entfernt der Pol P der Eigenbewegung Yon S. 
PA ist der Abstand dieaea Foles vom Radiation aponkte, demnach 
= 90* — 3, und folglich iat AB = d. S^, den Abstand des 
Sternes vom' Radi ationspnnkte, nannten wir z/; wir erhalten alao 
die Relation 

sind ^ sin ^ sin (tp — i>) . . . . (44) 
Wählt man nan dieae Gleichung ala Ausgangspunkt, d. h, 
definiert man den Radiationspnnkt als den Pol des groJJten Kreises, 
fBr welchen £sin'd ein Minimum iat, so kann man, wie Verf. 
(Ä. N. 3163) gezeigt hat, die Koordinaten des Radiationspunktes 
direkt finden. Die Gleichung (44) stellt aber auch den direkten 
Zusammenhang der hier behandelten Aufgabe mit den allgemeinen 
Grandgleichnngen fü.r die Bestimmung der Sonnenbewegung her. 
Die zweite Gleichung (36) lautet, wenn wir fär^s der Hypothese 

gemäQ setzen — sin^, und dA und dD fortlassen, also uns aui 

den Apex beziehen: 

—sinJsin{<fi — ^) ^ Qdp H t. 

Wir erhalten damit, wenn wir q als eine konstante Ctröße 
behandeln, 

sin 8 = — [sin b (sin « si« S cos li' — cos a sin i>} ] 

« j ■ ■ (46) 

+ cosecosäcostp^dp -| t \ 

Auf den bequemsten Weg zur Auffindung der der Bedingung 
Ssin^d ^Minimum genügenden Werte A und D hat Harzer 
(A. N. 3173) aufmerksam gemacht. Die Koordinaten dea Poles 
der Eigenbewegung und die des Badiationspunktes seien 

X ^ cosacosd y ^^ sinacosd e = sind 

I == cosA^cosD„ ij = ainAtCOsDc t = sinB^. 

Dann ergibt der Ausdruck für den cos dea Abstandes beider 
Funkte gem&ß Fig. 9; sind ^ 3^1 + y») + et, >md die Auf- 
gabe ist, I, tj, {; so zu bestimmen, daJi£sin*d =^ Minimum, also 
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(46) 



dg drj dS 

und zugleich S* "1" *)' + £^ ^= 1 '**■ Bezeicbn«n wir dem 
Gebrauche gemfiß z. B. Sxx durch [a;a;] und führen einen Pro- 
poridonalitätsfaktor l ein, so und die beiden Bedingungen 
erfüllt, wenn 

i.i = lxx-\l + \xyir) + ixz]!; 

ist. Das führt zur Bestimmung von il anf eine kabiBcbe Gleichung 

„ AH + Ci A» — C, i + Cj = ] 

0| ^ Anzahl der Sterne I 

c,= [««IM - [«»][«»] + bsK"] - [»»][»'] 
+ [«][ii] - («IM 

-["][«»] [«9] + 2 [»»][»«][«]) 
Die kuhische Gleichung in i. hat drei Wurzeln, und es gibt 
also auch in der Begel drei Punkte, die der mathematischen Be- 
dlugUBf; Genüge leisten. Die drei Punkte liegen, wie An ding 
nachweist, in einem gegenseitigen Abstajide von 90", zwei von 
ihnen fallen also in den größten Kreis der Pole selbst und kommen 
hier nicht in Frage. 

Diese Methode, die sich auch ausgezeichnet zur Bestimmung 
des Radiationspuuktes eines Stern sehn uppenscb warmes eignet, 
würde, angewandt auf ein der parallaktischen Hypothese wenigstens 
nahe entsprechendes System von Bewegungen, zweifellos zu einem 
Zielpunkte füliren, der mit dem durch die früher besprochenen 
Methoden aus demselben Material abgeleiteten identisoh wSre. 
Augewandt auf das tatsächlich yorbandene Material tos Eigen- 
bewegungen war zu erwarten, daß der vom Apex 90" abstehende 
Kreis, den wir früher den parallaktischen Äquator nannten, weil 
er die Pole aller der parallaktischen Hypothese genügenden Sterne 
enthält, und weil nach den früheren Untersuchungen bei 60 Proz. 
der Sterne die beobachtete Bewegung um weniger als 45" von der 
parallaktischen abweichen sollte, deutlich hervortreten würde. 
Vom Verfasser wurde nun die hier auseinandergesetzte Methode 
zuerst (A.N. 2981) auf die 622 Sterne des Fundomentalkatalogs 
der Astronom. Gesellschaft, von denen für 236 die Richtung der 
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Bewegimg nitd also anch ihr Pol bmreiohend sicher bestimmt 
schien, angewandt. Die Einzeiohnnng der Pole führte za dem 
überraHchflnden Resultate, daß eine Anbänfang von Polen in dem 
den älteren Bestimmongen entsprechenden parallaktischen Ät^nator, 
den wir jetzt ala den Hersobelschen bezeichnen wollen, und eine 
Bjstematiscbe Terteilnng der Pole in bezng auf denselben niobt 
vorhanden s«i, wie es der Hypothese von der Begellosigkeit der 
Spezialbewegnngen gem&fi vorausgesetzt werden maßte. Eine 
Eigentfimlichkeit der Methode, die ihr h&iLfig, aber gewiS mit 
Unrecht, zum Vorwurf gemacht wird, liegt darin, dsQ man ans 
der Lage der Pole in einem größten Kreise allein nicht entscheiden 
kann, ob ein bestimmter der beiden Pole des Kreises, der Eadiations- 
punkt der Konvergenz oder der der Divergenz für die Sterne oder 
fOr beliebige einzelne von ihnen ist, weil ja die Pole genau ent- 
gegengesetzter Bewegungen auf demselben grAßten Kreise nur 
diametral gegenüberstehend liegen. Bei wirklich regelloser Yer- 
teilung der Bewegungen würde dieser Umstand in dem ent- 
stehenden Bilde keinen Einfluß üben können. Die der parallak- 
tischen Hypothese ganz entsprechenden Sterne würden sämtlich 
Pole im parallaktischen Äquator liefern, die Sterne mit geringer 
Abweichung ihrer Eigenbewegung von der parallaktischen würden 
eine den parallaktischen Äquator nmschliellende Zone bestimmen. 
Mit wachsender Abweichung der Bewegung sricbtnng von der 
parallaktischen würden auch die Pole vom parallaktischen Äquator 
sich entfernen; da sind ^ sin^stn(cp — ip) ist, würden zwar 
alle Sterne, bei denen sin ^ klein ist, Pole in der Nähe des parall- 
aktischen Äquators geben, aber der mittlere Wert von d würde 
doch mit (9) — ij!) wachsen. Wir würden schließlich Pole finden, 
bei denen d ^^^ 90" wird, dadurch, daß ^ = 90° und gleichzeitig 
91 — li" ^ 90* wird, und dann würde 8 wieder abnehmen, und 
die genau retrograden Bewegungen würden wieder nur Pole im 
parallaktischen Äquator liefern. Da das Areal der Kugelzonen 
abnimmt, wenn wir nns vom parallaktischen Äqnator entfernen, 
so w&re es allerdings bei entsprechender Verteilung der d möglich, 
daß der parallaktiscbe Äqnator sich nicht durch die grOßte Dichtig- 
keit der Pole anazeichnete , wir könnten dem parallaktischen 
Äquator parallel laufende Zonen mit größerer Dichtigkeit erhalten, 
aber immer bliebe, die Gesetzlosigkeit der Spezialbewegixngen voraus- 
gesetzt, die Symmetrie in bezng auf den parallaktischen Äquator 
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gewahrt. Das tateftcbliche Ergebnis war nnn, daU, wenn mau 
die SphlLre dnroh den Herschelschen parallaktischen Äquator 
in zwei Hälften teilt, die eine 97, die andere ] 39 Pole enthält, 
daß eine Zone gröSter Dichtigkeit der Pole mit dem Uerachel- 
Bclien parallaktisclien Äquator als Mittellinie nicht existiert, daß 
dagegen eine andere Zone, deren einer Pol in A,f = 266,1*', 
i)o = + 0,4" bestimmt wurde, statt 46 Proz-, wie bei regelloser 
Verteilung der Pole zu erwarten war, deren 72 Proz. enthielt. 
Pig. 10. 



Dieses unerwartete Ergebnis war die Veranlassung, die Frage au 
einem größereu Material weiter zu untersuchen, und dazu benutzte 
Verfasser 1406 Sterne des Auwera-Bradley-Katalogs , hei welchen 
die Richtung der Bewegung mit einem' nach (6) berechneten 
wahrscheinhcbeu Fehler von höchstens lO*' behaftet war. Das 
Resultat, wie es im Anschluß an die nebenstehende Karte der Pole 
der 1406 Sterne sich ergab, war eine vollständige Bestätigung 
der aus der ersten Untersuchung gezogenen Schlüsse. Der Pol 
des parallakt lachen Äquators wurde gefunden in A,, = 266,6, 
D(t ^^: — 3,1°. Eine Abhängigkeit der Lage des Poles von der 
Größe der Eigenbewegung war nicht vorhanden. Die retrograden 
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Bewegnngen lUKchteu fOr den neuen Zielponkt 26 Proz. aller 
Bewegungen ans, w&hrend man bei Annahme des alten Ziel- 
punktes 21 Proz. hatte. Vergleicht man die Darstellung der 
Richtung der Bewegungen in den beiden Hypothesen, die wir im 
folgenden nnterBcheiden wollen als A (Argelander), Zielpunkt 
bei An = 270^ Do — + 30" nnd K (Kobold), Zielpunkt bei 
A„ = 270", Do = ü», BO entsteht folgende Übersicht: 



Fehler (Mittel) 


b' 


16° 


85' 


3S' 1 4ä' 


55« 


60* - ISO* 


iao'-i80» 


^-rr.: 


175 
300 


168 

248 


lei 

185 


15S 1 les 

93 j 78 


101 
57 


300 
207 


181 
2B8 



Beim Zielpunkt A ist also die Anzahl der Fehler bis 60* 
nahe konstant und nimmt dann ab, beim Zielpunkt K liegt ein 
starkes Maximum der Anzahl beim Fehler 0, dann tritt sofort 
eine Abnahme der Fehleranzahl ein. 

Eine Trennung der Sterne nach der Rektaazension in der 
gleichen Weise wie S. 110 liefert als mittleren Unterschied der 
(9 - *): 



Bektaazene. 


o'-eo" 


eo''-i20'' 


lac'-lSO" ieo''-240° 240'-300" 


:ioo°-3flo* 


(<P - V)m . 


+ 6.7* 


— 5,7° 


— 4.0° -8,2' -|-1,6* 


4-5,8« 



Die Fehler sind etwa halb so groll wie beim Zielpankt A. 
Der Gang ist der entgegengesetzte, und es wOrde ein etwa in 
-|- 10" liegender Zielpunkt entsprechend der Feststellung S. 103 
wahrsoheinlich die beste Darstellung der mittleren Richtungen 

Eine Ausdehnung der Untersuchung auf Sterne der südlichen 
Halbkugel wurde gleichfalls vom Verfasser (A. N. 3435) ans- 
gefflhrt. Der Rechnung wurden die 523 Sterne des Anwersecben 
Bädlichen Fundamentalkataloga unterworfen. Für 213 dieser 
Sterne war die Bewegung hinreichend sicher bestimmt. Dieselben 
führten auf den ßadiationapunkt A,, = 274,4», D^ = -1-0,4*. 
Die Vereinigung der beiden letzten Resultate zu einem einzigen 
ergab, wenn alle Sterne mit gleichem Gewicht benatzt wurden, 
Jo = 268,0«, Do = — 2,9". 

Welche Sohlässe waren nun zu ziehen? Ist der Radiations- 
punkt der Konvergenz der Stern bewegungen derselbe ' an allen 
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Stallen der Sphäre, bo kann das durch drei UrBaohen erklärt 
werden: 

1. Ea aberwiegt die parallaktische Bewegung bo sehr, daß 
die Spezlalbewegungen wie zufällige Fehler wirken. 

2. Es Ut das Umgekehrte, ein Überwiegen einer gemein- 
samen Bewegang der Sterne, der Fall. 

3. Eb ist eine paraliaktische und eine in gleicher Weise 
wirkende gemeinsame Bewegung vorbanden, deren Reaultante 
beobachtet wird. 

Ist dagegen der Radiationspunkt ein verschiedener, so sind, 
wenn eine paraliaktische Bewegung vorhanden ist, die Spezial- 
bewegungen TOn gleicher Ordnung mit der Sonnenbewegnng, und 
ihr EinflnS ist ein verschiedener, entweder, weil die Sterne in den 
verschiedenen Richtongen verschieden weit entfernt sind, also die 
paraliaktische Komponente verschieden groß ist, oder weil der 
systematische Teil der Spazialbewegungen in den verschiedenen 
Regionen verschiedene Richtung hat. 

Wird drittens der Radiation spankt für die Sterne mit ver- 
schieden groÜer mittlerer Bewegung in den einzelnen Regionen 
identisch gefunden, dann müssen die Spezialbewegungen gesetz- 
förmig wirken; wird er verschieden gefunden, dann könnte dieses 
wieder durch Verschiedenheit der Entfernungen erklttrt werden. 

Daß das Vorhandensein des parallaktischen Äquators un- 
bedingt als der Ausdruck eines in den beobachteten Bewegungen 
wirksamen Gesetzes zu betrachten ist, lehrt am klarsten die fol- 
gende Tabelle, in der die Verteilung von 1709 Sternen nach dem 
Werte von {(p — ^) und nach dem Abstände vom parailakti scheu 
Pole dargestellt ist. 



9- V 


Abstand vom parallaktischen 


Äquator 


O" biB +80° 


±80° bis ±80* 


±e0°bia + 90° 


Summe 


0" Ins 30» 
80» . 60* 
60* . 90* 
90» . 120» 
120* . 150* 
160» , 180» 


469 
128 
54 

39 
78 
105 


288 
115 
02 

40 
6] 
83 


80 

41 
24 
14 
26 
23 


837 

284 
140 
93 
164 
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Eb flberwiegen Merpach fiberall am Himmel die kleinen 
Werte Ton (ip — V). d. h. die Mebrzahl der Sterne bewegt sich 
■cheinbar nngeläbr in der Kicbtang anf den Ptinkt A ^ 90", 
D = 0", der dem angenommenen Zielpunkte der Sonnen bewegnng 
gegenüberliegt. Die Anzahl der Pole, die nur dadurob in nneeren 
pa rallakt! 8 oheD Äquator fallen, daß sin-f/ klein ist, während (9> — i(r) 
einen beträchtlichen Wert hat, ist verschwindend klein. Trennt 
man die Sterne in vier große Grappen entsprechend den mittleren 
Abweiobongen (ip — i;) = 0" = + 90° = — 90" ^ 180«, eo 
ergibt sich: Die Sterne mit direkter Bewegung (91 — if* ^ 0") 
'sind über den ganzen Himmel ziemlich gleichmäßig verteilt, sie 
tlberwiegen aber in einer vom Nord- znm S&dpol des Äquators 
über den Herbstpunkt gehenden Zone, wo sie 75 Proz. aller Be- 
wegungen bilden. Die retrograden Bewegungen (ip — (P^ISO") 
finden sich besonders in der Umgebung des FrählingspunkteB 
und sind dort ebenso häufig wie die direkten Bewegungen. Die 
durch q> — t|) ^ i 90" charakterisierten Bewegungen finden 
sich am häufigsten in der Nähe des tiber den Apex und Antiapex 
laufenden Stundenkreises. Diese Verhältnisse stellen sich dar als 
deutlicher Beweis, daß die Annahme der Regellosigkeit der Spezial- 
bewegungen nicht zulässig ist. 

Der systematische Charakter der Eigen bewegungen äußert 
sieb noch in einer anderen besonders auffälligen Welse. Verfasser 
behandelte (A. N, 3961) 144 Sterne, deren iährliche Bewegung 
wenigstens 0,75" beträgt. Vergleicht man die Richtungen derselben 
mit denjenigen, welche dem der Hypothese der Begellosigkeit der 
Spezial bewegungen entsprechenden Zielpunkt zugehören, so ver- 
teilen die Abweichungen sich wie folgt: 

y — V 1 —180* 60° — eo°--'0° j 0" [-90° l+eo" — |-i80° 

Sterne | 2i { 55 j 43 j 16 

Die Verteilung darf einigermaßen befriedigend genannt werden. 
Bei der bislang festgehaltenen Anordnung der Abweichungen 

(^qj — ^) im Sinne des Position s winkeis entspricht nun aber den 
von der Richtung der parallakti sehen Bewegung nach derselben 
Seite, z. B. nach Norden zu, abweichenden Bewegungen auf der 
Hemisphäre des Frühlingspunktes ein positiver, auf der anderen 
Hemisphäre aber ein negativer Wert von {9) — l)"). Es wäre 
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offenbar mehr BÜmgeinUi, wenn wir die nach der gleiob«n Seite 
abweiehenden Bewegtmgen zusammenfaßten. Bei regeUoser Yer- 
teilnng der Spezialbewegnngeo dürfte dadurch, wenn der Zielpnokt 
richtig ist, eine Stönmg der regelmäßigen Terteilnng nicht ein- 
treten. Führen wir diese Neuordnung aus, wozu wir nar nötig 
haben, auf der einen Hemisphäre das Yorzeiohen Ton {<p — tt) 
zn ändern, so finden wir folgende Verteilung der Abweichungen r 



Sterne 



- 180' ■ 



-60* 



_80*-- 



■ ■ + 80° + 61 



■ . + 180* 



Es ist klar, daü die ganz anzuläsaige utarlte Ungleichheit 
der Anzahl der kleineren poBitiven und negativen Abweichongeu 
nur veranlaßt ist durch den System atiechen Charakter der stark 
abweichenden Bewegungen, denen überwiegend große positive 
Werte zukommen. 

Aus der unerwartet großen Abweichung der Resultate dieser 
Untersuchungen von den früheren mußte geschlossen werden, daß 
tiefer liegende Gründe den Widerspruch veranlaßten, daß also die 
YorauBsetzungen, auf denen die Lösung aufgebaut war, nicht zu- 
treflen. Da diese Voraussetzungen aber bei der Beatinimung 
der Eigenbewegnngen selbst eine wesentliche RoUe spielen, indem 
die PrSzessionskonstante davon abhängt, so war es notwendig, 
eine auch hierauf Rücksicht nehmende Berechnung durchzuführen. 
Die Resultate einer sdchen wurden vom Verfasser A. N. 3691 
gegebcD; sie sind gegründet auf 2262 über die ganze Spb&re 
verteilte Sterne. Den benutzten Auwersschen Eigenbewegungen 
lag die 0. S t r u v e sehe Präzessionskon staute zugrunde. Das 
Material, nach der Größe der Eigenbewegung in drei Gruppen 
verteilt, ergab folgende Werte: 



Jt 


AnzaU 


-»o 


ö« 


Jp 


>0,I" 
0.06" Wb 0,1" 
0,02" „ 0,05" 


905 
593 

774 


269,6 

267,6 
270,8 


-0,4» 

— 8,9 

— 3,1 


+ 0,0034" 
+ 45 
— 48 



und aus der Gesamtheit der 2262 Gleichungen Aq = 2(19,6'' 
i>e = — 2,3», jJp = — 0,0027". Im Gegensatz zu den Berech- 
nungen nach den früheren Methoden führt also diese Rechnung 
zu einer nahen Bestätigung des 0. Strnveschen Wertes der 

Kobold, Bau des MiileraByBteiD!. 9 
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Pr&BMnouBkoiistante, und demnach bleibt diel^age des Zielpunktes 
anoh bei Einfahrting einer Korrektion dieser Konstante nn verändert. 
Um nnn das Verhalten tmd den EinflnD dea Torhin naohgewieeenen 
ejatematiflchen Charakter B der Spesialbewegongen an prüfen, 
wnrdeD die Sterne nach ihrer Verteilnng am Himmel in Qruppen 
zerlegt dnrch die vom parallaktiBchen Pole am +45" abstehenden 
Stundenkreiee. Halten wir uns nur an die Sterne mit stärkerer 
Bewegung, so stellt das Reaaltat sich so: 



Region 


Charakterisldeclie 
Bewegungen 


-.. 


■Do 


Jp 


AnÜapex .... 
Herbnpnukt . . . 
Ap« 


y — 1/. = ± 90» 
direkt 

g>~ ,1, = ±90* 

retrograd 


265.0° 

288,4 
272,0 
269,9 


— 6.1" 

— 10,9 
+ 5,3 

— 8,3 


+ 0,0223" 
+ 0,0924 

— 0,0219 

— 0,0848 



Das Verhalten der schwächer bewegten Sterne ist völlig fiber- 
einstimmend, nnr tfir ^p ergeben sich kleinere, sonst aber ebenso 
Tcrlanfende Werte. Diese Zahlen führen das systematiBche Ver- 
halten der Spezialbewegungen deutlich vor Augen. Um dasselbe 
aus dem GeeamtreBultate möglichst zu eliminieren, ohne eine Hypo- 
these zu machen, bleibt zur Zeit nur übrig, die Bedisgungs- 
gleichangen einer gleichförmigen Verteilung der Sterne über die 
Sphäre anzapassen. Bei den stärker bewegten Sternen, die einiger- 
maßen gleichförmig verteilt über den Himmel vorliegen, wird das 
dadurch erreicht, dalt die ganze Sphäre in 122 Flächen von 
gleichem Areal geteilt wird, und daß alle Sterne jeder dieser 
Flächen zu einer einzigen Gleichung zusammengefaßt werden. 
Bei den schwächer bewegten Sternen, die zur Zeit nur dem 
Bradley- Katalog entnommen werden können, erreicht man etwas 
annähernd Ähnliches dadurch, daß man die Sterne nach den 
Oktanten der Rektaszension zusammenfaßt. In dieser Weise 
behandelt, führt das Material schlieSIicb auf die definitiven Werte : 



Kobold 2262 Sterne: A^ = 270,4, A = - 
^p =; —0,0013". 

Ans den Gleichungen (30) folgt, wenn wir ^ucos S 
^S ^ ^scosip einfahren: 



0,2», 
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^3 = —aini4cos{tp — ip) -\- dp cos ß sin (ip -]- y) \ 

-\ (^ t^ cosS sinip -\- ^ S' cos <p) , 1 

worin (<p -|- y) dan Positionawinkel der beobaditeteii Eigen- 
bewegrmg bezogen anf den Braitenkreia bezeichnet, ao daß 
auch, wann b die fireite des Sternes ist, gesetzt werden kum 
cos ß sin ((p -f- y) ^ sinb. Die Gleichung (47) diente dem Ver- 
faBBer zur UnterBaobung der Größe der Sonnenbewagung im An- 
Bcbluß an die hier verfolgte Annahme. Am angegebenen Orte 
worden 782 Sterne diekntiert, deren GrOße zwischen den Grenzen 

5,7" und 6,3™ liegt, und als Endwert — = 0,0660" gefunden, 

was flbergehend auf die StruT eschen Entfernungen für. die 
Sonnenbewegung, gesehen ans StruTee mittlerer Entfemnng der 
Sterne erster Größe, gibt 

Kobold 782 Sterne q^ = 0,61". 
Die diesen Wert des g ergebende Ansgleiobung fahrt aber 
gleichzeitig auf die große Korrektion jJp ^ — 0,0400" der 
PräzesBionskonstante. Setzt man dagegen den oben gegebenen 
Wert ^p ein und trennt wieder den Himmel in vier Zonen, so 
werden die EinzelreBultate: 

Begion dea Frühliugspnnktes — = 0,0299", g, = 0,23" 



, Äntiapex . . 
, HerbstpniikteB 



Bei der Rechnnng wurde vorausgesetzt, daß das die Spezial- 
bewegungen enthaltende letzte Glied der Gleichung (47) für die 
Geeamtbeit der Sterne der einzelnen Ragionen sich aufhebt. Das 
BeBultat zeigt, daß das nicht der Fall ist, daß vielmehr die Spezial- 
bewegungen vollständig gesetzmäßig einwirken. Das tritt am 
deutlichsten hervor, wenn wir die Sphäre durch den Stundenkreis 
des Apex und Antlapex in zwei U&lften teilen; dann haben wir 
nämlich ; 

Hemisphäre dea Frühlimrapunktes — = 0,0282", q, = 0,22" 
, „ HerbstpDDktes 0,1072 0,S2. 
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Zar näheren Prüfung der Frage nach den Gesetzmäßigkeiten 
in den Spezialbe wegnngen verwendet man zweckmäßig zunächst 
nur grofie Bewegungen. Wie die vorhin angeführten Zahlen 
beweisen, sind die Koordinaten des Badiationspnnktes im Gegen- 
satz zn den VerhältniBaen bei den früher behandelten Methoden 
hier tinahhängig von der Größe der Eigenbe wegnngen, die man 
zu ihrer Bestimmung heranueht. Es werden also bezüglich der 
Spezialbewegnngen im wesentlichen die gleichen Yerhättniase bei 
den stark wie bei den schwach bewegten Sternen vorliegen. Bei 
den stark bewegten Sternen tritt aber der Fehler der Präzessions- 
konstante erheblich zurück, und der Einfluß der systematischen 
Fehler der Kataloge verschwindet wohl ganz. Im Anhange sind 
daher für die 307 Sterne mit einer 0,6" erreichenden jährlichen 
Eigenhewegnug die Koordinaten der Pole der Eigenbewegung an- 
gegeben nnd diese Pole sind dann in die beigefügten Karten ein- 
getragen, die ebenso wie die Karte anf S. 125 der Projektion der 
Sphäre auf einen sie in den Polen und den Punkten 0", »0°, ISOS 
270° des Äquators berahrenden Würfel entsprechen. Auch ans 
diesen Karten ist die Zone größter Dichtigkeit der Pole, deren 
Mittellinie etwa mit dem Stundenkreiee 0" 180° zusammenfällt, 
leicht zn erkennen. Die gebrochene Linie, die den Äqnator in 
AR ^ 176'' und 356" durchschneidet, ist der Herschelsche 
parallaktische Äquator, der bei regelloser Verteilung der Spezial- 
bewegungen als Mittellinie der Zone größter Dichtigkeit der Pole 
auftreten sollte. Das Studium dieser stark bewegten Sterne führte 
den Verfasser nun zn der Wahrnehmung, daß diejenigen Sterne, 
deren Bewegung von der parallaktischea um 90° abweicht, und 
deren besondere Bedeutung schon S. 126 erwähnt wurde, am 
Himmel nicht regellos verteilt sind. Unter den 307 Sternen 
kommen 67 vor, bei denen die beobachtete Eigeubewegoug von 
der parallakti sehen um 60° bis 120" abweicht. Eine sehr auf- 
fallende Anhäufung dieser Sterne befindet sich in der Umgebung 
des Punktes AR — 200", Dekl. = + 10«. Von diesem Punkte 
ausgehend sind die Sterne aber weiter nach zwei Richtungen hin 
angeordnet und so entsteht eine sich um die Sphäre herumziehende 
Zone, die die Mehrzahl dieser Sterne enthält. Der Pol der Mittel- 
linie dieser Zone wurde in Ai ^= 159,8", Dj ^ — 5i,7" gefnnden. 
Ton 46 Sternen, deren Bewegungaricbtnng um 60° bis 100° von 
der auf den Radiationspunkt abweicht, entfernen sich 19 um 
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weoiger kIb 10", 28 am weoiger als 20^^ und 35 um weniger als 
30'' von dieser Mittellinie. Daß diesen Sternen eine ganz beson- 
dere Bedeutang zukommt, geht vor allem ans dem Umstände 
berror, daß Ton 67 Sternen mit einer znr paraUsktischen nahezu 
senkrechten Bewegnng 61 sich ao( den oben angegebeneu Pankt, 
der dicht bei tj Argus liegt, bewegen, während unr 6 eine ent- 
gegengesetzt gerichtete Bewegnng aufweisen. Es tritt also hier 
ganz der gleiche Gegensatz zwischen der direkten und retrograden 
Bewegnng berror, wie bei derjenigen, die wir als eine parallaktisohe 
anifasaen. Wir haben zwei zueinander senkrechte Bewegungen 
derselben Art, zwei Sternschwärme, die sich durchdringen. 

Aber auch sonst verraten unsere Karten uns an vielen Stellen 
parallele Bewegungen. Es mag nur folgendes Beispiel aufgetährt 
werden : 



Nr. 


Name 


Gr. 


etemoH 


J0 


Pol der E. B. 


4e 
102 
286 

288 
285 


Lac. 3122 
X Draconie 

:Pegasi 


6 
6 

8,6 
4.5 


44.3° -38,5" 

119.0 —80.0 
276,7 +72,7 

315.1 + e,7 
340.4 +11,7 


0,60" 
0.68 
0,64 
0,64 
0,66 


115,8° +30,4° 
101,0 +28,7 
58,8 +14,0 
46,6 + 8,5 
75,1 +21,6 



Als Resultat dieser Darstellung der Bewegungen der Fix- 
sterne ergibt sich die Annahme, daß unter den Spezialbewegnngen 
zwei Sichtungen vorherrschen. Beide sind der Bewegnng der 
Sonne parallel. Die eine ist eine mit ihr gleichgerichtete, die 
andere aber eine in entgegengesetzter Bicbtung erfolgende, und 
diese beiden Bewegungen sind in verschiedenen Himmelsriobtnngen 
in ungleicher Weise gemischt Neben diesen Hauptbewegungsarten 
treten aber noch weitere Gruppen paralleler, anders gerichteter 
Bewegungen hervor und unter diesen eine große Gruppe von 
Sternen , die in einer zur Ebene der Milchstraße senkrecht ver- 
laufenden, durch den Zielpunkt und Gegenzielpunkt der Sonnen- 
bewegnng hindurchgehenden Zone stehen und in einer zur Be- 
wegung der Sonne senkrechten Richtung sich fortbewegen. 

Diese Hypothese, die wir also als eine Deutung der Anordnung 
der Pole der Eigenbewegung aufzufassen haben , widerspricht 
direkt der Voraussetzang , von der die anderen Methoden der 
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Untersaohung der Sonaenbewegang anagiogen, and sie erklärt 
aach den großen Unterschied zwiachea den beiderseitigen Resul- 
taten hinreiehend. Gegen das ana den Polen der Eigenbewegnng 
abgeleitete Resultat eind nan Terachiedene Bedenken erhoben. 
Der Mangel der Methode, dail sie zwischen direkten und retrogra- 
den Bevegangen nicht zu unteracheiden gestattet, daß die der 
Hypothese einer lortachreitenden Bewegung der Sonne genau ent- 
sprechenden nnd die ihr ToUatftndJg widersprechenden In gleicher 
Weise zum soblielllichen Resultate beitragen, kann, wenn die an- 
gegebene Erklämng der Bewegungen die richtige ist. nicht mehr 
als ein aoloher gelten. Denn wenn die Sterne und die Sonne 
sich in gleicher Richtung bewegen, nur mit yerschiedener Geaobwin- 
digkeit, ao daü ein Teil der Sterne der Sonne Toranseilt, ein Teil' 
zurückbleibt, so hat der Radiationspnnkt der Konvergenz iQr die 
einen und der der DiTergenz für die auderen denaelben Anspruch 
auf die Beetimmang der Richtung der Bewegungen. Anding hat 
anHerdem direkt nachgewiesen, daß, falls zwei nahezu entgegen- 
gesetzte Bewegungsrichtungen vorbanden sind, die Folmethode 
ihrer mathematischen Grundlage nach den Zielpunkt derjenigen 
Bewegung ergibt, der die Mehrzahl der Sterne entspricht, während 
die auf der Gesetzlosigkeit der Spezialbe wegungen fußenden Me- 
thoden als Zielpunkt denjenigen Punkt dea die beiden Zielpunkte 
der einzelnen Bewegunga arten Terbindenden größten Kreises er- 
geben, der diesen Bogen im umgekehrten Verhältnis der Stem- 
zahl der einzelnen Bewegungaarten teilt. Es kommt noch hinzu, 
daß, wie Verfaaaer (Ä. N. 3961) dargelegt hat, die wichtige 
Stemgruppe, für welche die Bewegungarichtung senkrecht zur 
parallaktiachen Bewegung steht, weil diese Bewegungen mit 
wenigen Ausnahmen gleichgerichtet sind, eine beträchtliche 
Wirkung auf die Bestimmung des Zielpunktes bei YoranaBetzong 
regelloser Spezialbewegongen ausüben muß, während sie bei der 
Folmethode ohne Einfluß bleibt. Anding wies audererseits 
einen erheblichen Einfluß einer etwaigen ungleichen Verteilung 
der Sterne auf das Resultat der Polmethode nach, der aber auch 
dem Verfaaaer nicht entgangen war, und den er durch Benutzung 
möglichst gleichförmig über den Himmel verteilter Sterne zu 
umgehen suchte. Es ließ sich aber auch direkt nachweisen 
(A.N. 3317), daß die Verteilung der Bradley sehen Sterne, die ein« 
merkliche E^genbewegang zeigen, zwar gesetzmäßig ist, daß diese 
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Ungleiohlieit indeB zur Erkläinng der Abweichimg des Reanltatee 
der Polmethode nicht dienen kum. Bei der definitiven BeBÜmmang 
wurde schUelilich, wie schon erwähnt, der Einfloß völlig eliminiert 
dadurch, dsH die Qleiohtingen so zusammengefaßt wurden, daß sie 
einer gleichförmigen Verteilung der Sterne entsprachen, wodurch 
das Resultat aber nicht merklich geändert wurde. Neuerdings 
hat Anding die mathematischen Grundlagen der rerschiedenen 
Methoden kritiBoh unterancbt und die Notwendigkeit, daß die 
Resultate versohieden auafalten müssen, klar dargelegt. 

Der Unterschied der beiden Behandlungen des Problems tritt 
am leichtesten und am deutlichsten an einem Beispiele hervor. 
Nehmen wir an , wir bestimmten fflr einen beliebigen Zeitpunkt 
die Richtung der scheinbaren Bewegungen einer Anzahl von 
Körpern unseres Sonnensystems und stellten uns die Aufgabe, 
aus denselben die Richtung der Bewegung unserer Erde zu er- 
mitteln. Wflrden wir die Richtungen ausgleichen und benatzten 
dabei nur rückläufige Bewegungen, so erhielten wir den in der 
Richtung der Bewegung der Erde liegenden Punkt der Ekliptik, 
d. h. den wahren Zielpunkt der Erdbewegung. Aus nur recht- 
läufigen Bewegungen würden wir aber den gerade gegenüberliegen- 
den Punkt erhalten, wenn wir sie durch eine Bewegung der Erde 
erklären wollten. Wenn man aber bei einem ans beiden Be- 
wegungsarten gemischten Beobachtungsmaterial mit der Forde- 
rung, daß die Bewegungen in jedem Sinne gleich wahrscheinlich 
sein sollten, die Bedingungegleichungen aufstellte, so würde man 
für die Bewegungsrichtung der Erde eine mit der Taugente an die 
Erdbahn nicht zusammenfallende Richtung erhalten müssen, ja, 
wenn man ebenso viel Planeten in der Nähe der Opposition wie 
außerhalb derselben wählte, so müßte man auf eine mit dem Radius- 
vektor der Erdbahn zusammenfallende Erdbewegung geführt 
werden. Denken wir uns auf die gleiche Aufgabe die Gleichun- 
gen (36) angewandt, die wir aber zuvor auf die Ebene der Ekliptik 
als Fundamentalebene transformiert annehmen wollen, so daß also 
ip der Fositions Winkel der beobachteten Bewegungen gegen den 
Breitenkreis ist und an die Stelle von Rektaszension und Dekli- 
nation überall Länge und Breite tritt Die T wären die Bewegun- 
gen senkrecht zur Ekliptik. Da die Neigungen -der Bahnen der 
Planeten klein und regellos sind, so haben die T den Charakter 
zufälliger Beobachtungafehler; wir werden alao, wenn wir die 
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Gleichosgeii in der gevölmliclieii Weise anflQBen, ans den von t 
abb&ngigeo die richtigen Werte der Koordinaten des Zielpunktes 
der Erde erlialten and anf eisen Punkt In der Ekliptik geführt 
werden, da dieie Gleiohangen nur die Breite des Zielponktee be- 
atinunen, weil d«r Koeffizient von dl verschwindet, sobald diese 
Breite klein ist. Die Länge des Zielpunktes kann also nur aus 
der ersten Gleichung bestimmt werden, die von den tf, den schein- 
baren Bewegungen parallel zur Ekliptik oder in der Ebene der 
Bewegungen, abhängt. Sie muß verschieden ausfallen, je nachdem 
ob wir die tf als zufällige, regellose, im Oesamtresnltat ver- 
Bchwindende Größen ansehen, oder ob wir ihnen einen gesetz- 
mäßigen Charakter, wie bei der Polmethode, beilegen. 

SchlieOen wir analog im Falle der Stembewegungen , so be- 
stimmt uns die Gleichung der T die Ebene der Bewegung des 
Sonnensystems richtig; die Richtung der Bewegung in dieser 
Ebene ist zu bestimmen durch die Gleichung der <t, und sie wird 
verschieden ausfallen je nach der Hypothese, die wir fiber die 
machen. Nun lehrt ein Blick auf die nebenstehende Kart«, in 
welcher die von den verschiedenen Bearbeitern des Problems der 
Sonnenbevegong gefundenen Zielpunkte eingezeichnet sind, daß 
diese Zielpunkte .verteilt sind längs des Nordrandes der Milch- 
straße. Der Verfasser hat, als er diese Wshmehmung machte, 
fflr eine Reihe von Zielpnnkten den grQßten Ereis gesucht, dem 
sie sich anschließen (A. N. 3287}, und wurde auf einen gegen die 
Milchstraße unter einem Winkel von l?'' geneigten, sie in der 
N&he ihres aufsteigenden Knotens mit dem Äquator schneidenden 
Kreis geführt. Wir erhalten also eine hinreichende Erklärung 
der beobachteten scheinbaren Bewegungen, wenn wir bezüglich 
der Spezialbewegungen annehmen, daß sie in der Ebene der Hilob- 
straße in versctdedener Richtung vor sich gehen, und daß die Be- 
wegung der Sonne in einer gegen die Ebene der Milchstraße 
wenig geneigten Ebene erfolgt nnd auf einen Punkt in der Nähe 
ihres aufsteigenden Enot«nB mit dem Äquator gerichtet ist. 

Eine wesentliche Stütze findet diese Annahme nun noch durch 
die besonderen Stemgruppen, von denen anf S. 132, 133 die Bede 
war. Der Zielpunkt der die Sonnenbahn senkrecht durchkreuzen- 
den Sterne liegt in Ä^ = 1B9,80, I», = — 54,7«; er ist wieder 
ein Punkt der Milchstraße. Die Glieder der anderen Gruppe von 
fünf Sternen bewegen sich fast genau parallel anf den Punkt 
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A^ ^= 1320, j}^^= — 560 za, und anch dies«r Punkt liegt in der 
Hüobstraße. Es gibt nna das VerBnlasanng, die Bewegnng der- 
jenigen Sterne, tflr die wir dnrob die Kenntnis Ton Parallaxe, 
E^enbewegnng nnd Radialgeachwindigkeit in dar Loge sind, die 
relative Bewegnng zur Sonne ihrem linearen Betrage und ihrer 
Richtung im Räume nach vollständig eu berechnen, genauer zu 
usterBUchen. Axd Seite 109 haben wir die linearen Geschwindig- 
keiten dieser Sterne nach derlUchtung der drei Achsen schon an- 
gegeben. Fflhren wir die Rechnung aus nach den Formeln (11), 
indem wir den Knoten der MilchatraCe in ^ ^ 280,33", ihre 
Neigung t ^ 62,83" annehmen, bo ergeben sich folgende Zahlen. 
(Siehe nebenstehende Tabelle.) 
Die beiden letzten Kolumnen geben die Komponenten der 
Bewegung, und zwar die vorletzte die in die Ebene der Milch- 
straße fallende, die letzte die zu dieser Kbene senkreoht gerichtete 
Komponente. Im allgemeinen ist die in die llilchstraße fallende 
Komponente die überwiegende. Auenahmea bilden Sirius nnd 
Procfon, dann ß Qeminorum und «Leonis, bei welchen die große 
Entfernung und die damit verbundene Unaioherheit der linearen 
Werte wohl zur Erklftrung dienen könnten , endlich p Ophiuchl, 
dessen Parallaxe, obwohl ziemlich groß, doch nnr unsicher be- 
stimmt ist Vergleichen wir nun zunächst die in Kolumne 8 an- 
gegebenen QröBen der Bewegung der Sterne mit der der Sonne. 
Wir sahen schon S. 110, daß die Bewegnng der Sonne gegen das 
Mittel der sicher bestimmten Sterne zu 29 km in der Seknnde 
anzunehmen ist. Weiter betrSgt nach Campbells Messungen 
die Bewegnng der Sonne selbst gegen das Mittel vieler Sterne in 
meist sehr groüer Entfernung 20 km in der Sekunde. Auch in 
dieser Angabe hätten wir ein MaC für die wirkliche Bewegung 
der Sonne nur unter der Annahme , daß das Mittel der Spezial- 
bewegungen der 280 Sterne für die Richtung der Sonnenbewegung 
verschwindet. Für den Winkel, unter welchem die jährliche Be- 
wegung der Sonne aus der mittleren Entfernung der Sterne erster 
Grolle im StruTescben Sinne erscheint, haben wir ein paar gut 
übereinstimmende Beetimmungen kennen gelernt , die den Wert 
dieser Größe aU nahe bei 0,4" liegend ergeben. Wir sind aber 
nicht imstande, hieraus die lineare Größe der Bewegung zu be- 
reclmen, weil die mittlere Entfernung der Sterne erster Größe ein 
völlig vager Begriff ist Über die Richtungen der Bewegungen 
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nun belehrt nna am beBteu die nebenstehende Zeiolinuiig, die den 
auf die Ebene der Milobatroße projiziarteD Ort der Sterne und die 
Richtung nad Größe ihrer Bewegangen in dieser Ebene darstellt. 
DieBewegnngen nitd Entfernungen sind im Verh&ltnis 3 Billionen :1 
gezeiahnet. Es würde also die Zeiohnnng der Ortsänderung in 
nahe 100000 Jahren entapreoben unter der Voraussetzung, daß 
die Größe und Riaktang der Bewegungen selbst naTeränderlioh 
sind. In den Richtungen spricht sich nun eine Gesetzmäßigkeit 
in sehr auffälliger Weise aus. Anf fast die Hälfte des Umkreises, 
n&mlioh zwischen X ^ 323o and L ^ 131°, fällt nur eine eis- 
sige Bewegungsrichtung, die von t Ceti Alle Übrigen lallen in 
die andere Hälfte des Umkreises. Das einfache Mittel aller Längen 
der Bewegungsrichtnngen wäre 200,6". Wollen wir die Bewegun- 
gen erklären durch eine Bewegung der Sonne, sq müßten wir die- 
selbe anf den Punkt SOiö" gerichtet annehmen. In der Tat ist 
die Länge des Zielpunktes, wie man ihn unter der Voraussetzung 
der Regellosigkeit der Spezialbewegungen bestimmt hat, wenn wir 
ans an EapteynB Wert halten, ^ 25,1<*, also nahe entsprechend. 
Eis dürfte diese in der Zeichnung eingetragene Sonnenbewegnng 
aber kaum als eine genügende Erklärung der relativen Bewegangen 
der Sterne erscheinen. Denn von den 21 Bewegungen sind 9 fast 
parallel und gleiohgerichtet; ihre Richtungen liegen zwischen 
i = 164" und L = 180". Zwei ■ — ß Geminornm and ß Gomse 
— zielen nach L^ 132", zwei andere, k Scorpü (unsicher) und 
ft Cassiope^e, weichen nach der anderen Seite hin ab; vier sämt- 
lich sehr nahe Sterne: Sirius, Frocyon, o^ EJidani, tCeti, rerfolgen 
die entgegengesetzte Richtung der Hauptgruppe, nnd die letzten 
vier Sterne, die weniger sicheren Bewegungen von «Urs. min. 
und p Ophiuchi und die ganz außerordentlich großen Bewegangen 
von « Bootie nnd Gr. 1830, stehen etwa senkrecht zur Bewegung 
der Hauptgruppe. Die nach der Polmethode gefundene Bewegung 
der Sonne, gerichtet auf den Punkt L = 355,4», ist ziemlich 
genau die der Bewegung der Hauptgrnppe entgegengesetzte, 
und es kann in diesen völlig bekannten Bew^pingen wohl nur 
eine Bestätigung der^nigen Anschauungen gefonden werden, 
die dieser Bestimmung der Sonnenbewegang zugrunde liegen, 
während es andererseits ganz unmöglich ist, sie mit der Voraus- 
setzung der Regellosigkeit der Spezialbewegungen in Einklang zu 
bringen. 
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Die nngeheueren Bewegungen von aBootis nndUr. 1830 ver- 
dienen besondereB IntereBae. Beide Sterne stehen für uns in der 
N&he dee Poles der HilchatraCe, der eine 22°, der andere 16^ vom 
Pole entfernt; die Bewegung beider ist fast parallel zur Ebene der 
Milchstraße. Diejenige Ton Qr. 1830 dflrfte als ziemlich sicher 
bestimmt gelten; bei « Bootis ist das nicht der Fall, da die Parall- 
axe so klein ist, daß die GröQe der Bewegnag vielleieht nm 
60 Proz. fehlerhaft sein kann; ihre Richtung dagegen darf auch 
hier als völlig gesichert gelten. Es bewegen sich also diese beiden 
Sterne, der eine, Gr. 1830, in Terhältnismäßig großer Nähe, der 
andere, et Bootia, in großer Entfernung mit der erstaunlich großen 
Geschwindigkeit von etwa 300 km in der Sekunde parallel zur 
Ebene der Hilchstraße und senkrecht zur vermatlichen Bahn des 
Sonnensyrte m s. 

Fassen wir nun die Ergebnisse zusammen , zn denen wir 
durch die Untersnohung der Sterne mit großer Eigenbewegnng 
und durch die Daratellnng der völlig bekannten Bewegungen ge- 
führt sind, so dürfte es kaum noch zweifelhaft erscheinen, daß 
die Voraussetzung der Begellosigkeit der Spezialbewegungen der 
Sterne nicht haltbar ist. Vielmehr scheinen wenigstens die uns 
n&heren Sterne sich grappeaweise in Riohtungea , die gegen die 
Ebene der Milohstraße wenig geneigt sind, zubewegen. Das Vor- 
herrschen einer bestimmteu Bewegungsriohtung berechtigt ans za 
der Annahme, daß in ihr sich die Sonnenbewegnng ausspricht. 
Diese Bewegung miUIte gerichtet sein anf den Punkt Äo ^ 270,4*, 
Do = — 0,2». 

Selbst Eapteyn, der Hauptverfechter der Hypothese von 
der Regellosigkeit der Spezi albewegungen in neuerer Zeit, vermag 
zu ihrer Stütze nur folgendes zn sagen (A. N. 3860, pag. 352): 
„Es muß natürlich anerkannt werden, daß wir keineswegs in der 
Lage sind, die vollkonimene Richtigkeit derselben zu behaupten. 
Sie hat aber bislang so gute Dienste geleistet, und ohne ihre 
Annahme wäre von einem eingehenden Studium der Eigen- 
bewegungen vorläufig noch so wenig zu erwarten, daß es voll 
berechtigt erscheint, dieselbe so lange beizubehalten, bis wir posi- 
tive Andeutungen gegen ihre Richtigkeit besitzen werden." 

Auch von anderen Autoren ist der Nachweis von Gesetz- 
mäßigkeiten in den Spezialbewegungen erbracht. Dnponchel 
(C. R. 130, 229) untersucht die Vorzeichen der Bewegungen der 
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Sterne in AR und Dekl., weil diese allein soboa die Bichtung der 
Bewegung, also die betdenEomponenten, richtig beatimmen. Erteilt 
den Himmel dorcb die Tollen Sttmdenkreiee in Zonen und findet, 
daß bei der AR das Zeichen -|- auf der linken, das Zeichen — auf 
der rechten Seite des Stundenkreises 6^ — IS** überwiegt, w&brend 
in DekL in allen 24 Stunden das Zeichen — Torherrscht und das 
Maximum der Bewegangen bei IS** auftritt. Er BchlieQt daraus, 
da£ die Sonne sich in der Ebene des Stundenkreises 6^ — 18'' 
bewege, da£ die Bewegung gegen Id** und nach der Nordseite des 
Äijoators gerichtet sei. Ist N die Anzahl der untersuchten Sterne, 
M die Anzahl derjenigen Sterne, die der parallaktiBohen Hjpotbese 
entsprechen, so wird, wenn die durchschnittliche Bewegimg aller 
Sterne die gleiche ist, der Quotient n:^ konstant sein, variiert 
aber die Geschwindigkeit, ao wird auch der Quotient n : N 
sich ftndem. Dnponchel findet nun fOr 3343 Bewegungen in 
AR n:N =0,S7Q, für 2428 Bewegungen in Dekl. n:A' = 0,616. 
Trennt er aber die Sterne uacb der GröHe der Bewegungen in 
AR in zwei Gruppen, ao folgt: 

1. Sterne, bei denen ^ K ~^ 0,025' ist: 

358 Beweg, in AR: ^ = 0,718; 473 Beweg, in Dekl.: ^ = 0,245. 

2. Sterne, bei denen ^a < 0,010* ist: 

814Beweg.inAR: — = 0,174; 772 Beweg, in Dekl.: ^ = 0,720. 

Ans dem widersprechenden Verbalten der Bewegungen in 
den beides Koordinaten folgt, daß die parallaktisohe Hypothese 
allein nicht genflgt. Die Sterne mit großer Bewegung in AR ver- 
langten, weil bei 72 Proz. die parallaktische Hypothese genügt, 
daß die Sonne eine sehr große Bewegung hätte. Das spricht sich 
aber in den anderen Zahlen nicht aus. Ea ist also die Sonnen- 
bewegnng nicht die Ursache der an den stark bewegten Sternen 
beobachteten Bewegungen. Diese dürften wir nnr bei den achwach 
bewegten Sternen zu erkennen Terauchen, bei denen sie besonders 
stark hervortritt in der Bewegung in Deklination. Duponchel 
nimmt zur Erklärung an, daJi die Sonne zu einer Gruppe von 
Sternen gehöre, die im allgemeinen rascher laufen, als die Sonne 
selbst Die Glieder der Gruppe haben eine in Wirklichkeit gleich- 
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artige und gleichgerJcbtete Bewegung um eine Aohae der Qruppe 
oder um ein gemeinBaimeB Zentrum, die aber scheinbar zu beiden 
Seiten der Sonnenbewegung entgegengesetzt ist. 

Andererseits fand Gill (A. N. 3800) durch Vergleichung der 
Kapbataloge von 1S80 und 1900, d&Ü die AR der helleren Steme 
im Vergleich mit der der schwächeren zugenommen habe, and 
schlieft daraus auf eine reelle Kotatiou des Systems der hellerea 
Steme in bezng aut die Gesamtheit der schwächeren. Aber eine 
Ton Christie TorgenommeBe Tergleichung zwischen den Beob- 
achtungen Groombridges und den neueren Greenwioher, sowie 
eine solche Ton Tnrner (M. N. 63, 56) bestätigen Gitls Folge- 
rung nicht, und so darf man wohl mit Seeliger (A. N. 3865) 
behaupten, daß es bislang nicht gelungen ist, diesen Satz zahlen- 
mftlüg festzustellen. 

Es wäre noch die Frage aufzuwerten , ob nicht die Steme 
nach ihrem Spektraloharakter sich in zwei Systeme mit rerscbie- 
dener Bewegung trennen lassen. Dieser Gedanke ist zuerst Ton 
Pannekoek und später nooh einmal Ton Veenstra verfolgt 
worden. Beide Untersuchungen führten aber zu negativen Resul- 
taten. Ein Unterschied war nicht nachweisbar. 

Ebenso nie wir die Karten der' Pole der Eigenbewegungen 
benutzt haben, um die allgemeinen Gesetze der Spezialbewegungen 
zu ermitteln, können sie uns auch dienen, spezielle, sich nur auf 
engere Sternsysteme besohr&nkende Gesetzmäßigkeiten zu ermit- 
teln, and in diesem Sinne hat schon Elinkerfnes sie beantit. 
Wir finden in den Karten der Pole sehr häufig eine Anhäufung 
von Polen in mehr oder weniger geschlossenen Gruppen. Das ist 
besonders der Fall bei den die Zone größter Dichtigkeit bildenden 
Polen. Da nun jeder Punkt des paraUaktiacben Äquators der 
geometrische Ort der Pole der parallaktischen Bewegung aller 
Sterne eines bestimmten größten Kreises ist, so mflssen die Pole 
der parallaktischen Bewegungen einer Steragrnppe am Himmel 
wieder eine geschlossene Gruppe bilden, und bei näherem Ver- 
gleichen findet man , daß die beobachteten PoUnhäufungen eich 
auf diesem Wege als durchaus notwendige herausstellen. Sie be- 
weisen nur, daß entweder die beobachteten Bewegungen völlig ans- 
reichend durch die parallaktiache Hypothese erklärt werden, oder 
daß die betreffende Stemgruppe eine gemeinsame, ihrer Richtung 
nach mit der Sonnenbewegung zusammenfallende Bewegung besitzt. 
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J. Pol d. E. B. 




0,083" 21,7° + 28,4 




0,085 2,5 + 36,1 




0,106 *,1 + 31,9 




0,098 358,5 + 32,1 




0,115 5,8 + 33,3 
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Etwaa anders liegt die Sache bei den ftlnt bekanntlich mit gemein- 
Bamer Bewegimg auegOBtatteten Sternen des großen B&ren. Die 
Elemente der Eigenbewegnog ^eser fänt Sterne Bind folgende: 

Crsa major- Gmppe. 

t 3,8° — 29,3 km 0,0134 cofg q 13,1° 0,068" 

- 28,6 0,0151 20,8 0,040 
— — 23,9 — 

- 30,a 0,0151 38,4 0,028 

- 31,3 0,0)76 33,7 0,026 

Neben den Koordinaten des Poles ist die seiner Lage wegen 
der Beobaofatangafehler anhaftende mittlere Unsicherheit an- 
gegeben. Mit Ausnahme des ersten fallen die Pole so dicht zu- 
sammen, daß die Abweichung von einer mittleren Lage ganz auf 
die Unaioherbeit der Bestimmung der Koordinaten der Pole ge- 
Bcboben werden kann. Das ist, da die Sterne selbst am Himmel 
weit auseinander stehen, nur möglich, wenn sie auf einem größten 
Kreise stehen, und wenn ihre Bewegung in diesem Kreise selbst 
erfolgt; da außerdem der Mittelpunkt der fünf Pole ein Punkt 
des paroUaktischen Äquators ist, so muß auch der betrefiende 
Kreis ein paral taktischer größter Kreis, d. b. ein durch den Apex 
und Antiapex gebender sein. Das ist in der Tat der Fall; die 
fünf Sterne stehen in einer durch die Richtung der Sonnenbewe- 
gung gehenden , gegen die Ebene der MUchstraße unter einem 
Winkel »on 60* geneigten Ebene, und die Bewegungen der Sterne 
erfolgen in dieser Ebene. Nun bat Klinkerfues schon die Be- 
ziehungen dargestellt, die zwischen der Entfernung und den Be- 
wegungen in einem solchen Systeme bestehen müssen. Nennen 
wir nämlicb Q den Abstand eines der Sterne mit gemeinschafl^ 
lichem Konvergenzp unkte von diesem Punkte und wie früher 
seine Gesamtbewegung in Kilometern, jd q die Radialgeschwiudig- 
keit, 71 die Parallaxe, z/s die Eigenbewegung in Bogen Sekunden, 
so zerlegt sich die totale Bewegung in die beiden Komponenten 
(k = 4,737, vgl. Seite 41) 

h.^s.— ^ OsinQ jdg^^CcosQ. . . (48) 

Ist die totale Bewegung für das ganze Sjstem die gleiche, 
so wird für zwei Sterne des Systems: 
Kj ; jTj =^ z/Si sin §, : ^s^ Sin Q^ ^Pi : ^pa :^= cos Qi : cos Q^. 
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Bastimmeti wir aber ^Q durch die Beobachtung, ao können 
wir Jt direkt berechnen aus: 



Ä.^s 



CotgQ. 



(49) 



Für die vier Sterne, bei denen ^q durch die Potsdamer 
Meaaungen bekannt iat, folgen nach dieser Formel die oben in 
der Tabelle angegebenen Ausdrücke für die Parallaxe der ein- 
zelnen Sterne. Die Bestimmung des Radiationspunktes der Eon- 
vergeuz ist wegen des Parallelismus der Eigenbewegungen sehr 
unsicher, sie beruht nor auf der Abweichung der Bewegung von 
ß Ursae maj. vom Mittel der übrigen. Die Rechnung fCLhrt auf 
den Punkt A ^= ISS,?», B = -\- SCO", und damit ergeben sich 
dann die Werte Q in der Tabelle sowie die Parallaxen jt der ein- 
zelnen Sterne. Außer den unzuverlässigen MesBungenPritchards 
liegen keine Parallazenbestimmungeu vor. Die errechneten Wert« 
sind wegen der Unaioberheit in der Bestimmung des Eonvergenz- 
punktes selbst recht unsicher. Klinkerf ues, der mit den Eigen- 
bewegungen Mädlers rechnet, findet als mittleren Wert der 
Parallaxe 0,026" und Höffler (A. N. 3456) nur 0,016". 

Zu einer Bestätigung früherer Resultate werden wir noch 
geführt, wenn wir die Formeln (48) anwenden auf die Sterne, 
deren wahre Bewegung im Räume uns bekannt ist. Berechnen 
wir den Winkel Q, d. h. den Abstand dea Sternes Tom Zielpunkte 
seiner Bewegung, so erhalten wir folgende Werte: 



ij CaBsiop. 








67 


»• 


H4 


2' * Urs. maj. 






76,5" 


67 


f Caaaiop. 








125 


2 


81 


1 «Leonis . . 






99,3 


61 


oUrs. min 








170 


4 


89 


6 Or, 1830 . 






108,8 


87 


tCeti . . 








143 


3 


66 


3 /(Comae. . 






ib,i 


J04 


o'EridaDi 








109 


9 


28 


3 nBootiB . . 






90,8 


120 


o Tauri . 








9 


B 


27 


5 n Scorpii 






131,0 


145 


a Aurigae 












47 


2 p Ophiuchi 






101,0 


177 


o Orioni» 








15 


7 


7 


8 «Lyrae . . 






131,9 


Ul 


dCanis maj. 






112 


4 


1» 


4 a Aqoilae . 






160,7 


152 


«Canis min. 






110 


a 


24 


1 61 Cygni . 






139,3 


123 


<» Geminor. 








86 


8 


36 













Vergleichen wir nun diese Winkel mit den Abständen vom 
Antiapex der Sonnenbewegung in ^c = 90,4», D^ -^ -\- 0,2", so 
ergibt sich bei einer größeren Anzahl der Sterne eine so nahe 
Übereinstimmung, daß ein Zufall ganz ausgeschlossen ist £b ist 
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das der Fall bei deo Steraeo nÄurigae, a Oriouis, 9' Uraae maj-, 
«Lyrae, « Äquilae und 61 Cygni. Diese Sterne bilden also mit 
unserer Sonne ein System, das sich ala ein Ganzes im Baume auf 
den angegebenen Punkt bin bewegt. Bei mehreren der übrigen 
Sterne ist der Unterschied der Werte Q Und z/ auch so klein, daO 
er wohl durch die Unsicherheit Ton Q zu erklären sein dürfte, so 
daß auch diese Sterne zn dem Systeme sn i&blon wären; es siBd 
t) Cassiop., a Tauri und et Scorpii. £^ne Erweiterung unserer 
Kenntnis der Parallaxen wäre das nächste Erfordernis', um die 
weiteren Glieder dieses für uns wichtigsten Systems zu finden. 
ZurDckkebrend zu den allgemeinen Yerhältnissen sind noch 
die Beziehungen zwischen den Bewegungen und den physikali- 
schen Eigenschaften zu besprechen. Die Abhängigkeit der Größe 
der Eigenbewegung von der Helligkeit der Sterne bat Mädlar 
nach dem Bradley-Katalog folgendermaüen angegeben: 
QröOe Anzahl der Steme mittlere E. B. 
I uml 2 66 0,222" 



In diesen Zahlen ist also eine deutliche Abnahme der Grfiße 
der Eigenbewegung mit der Helligkeit ausgesprochen , die wir 
zu deuten hätten als eine Folge wachsender Entfernung. Ein 
weiteres Eingehen auf die Erklärung ist aber nur an der Hand 
von Hypothesen über die Entfernungen möglich. 

Einen von solchen Hypothesen unabhängigen Auf soblnC geben 
uns dagegen die Radialgescbwindigkeiten. Campbell bat für 
die 280 Sterne, deren Bsdialgescbwindigkeiten. er zur Berechnung 
der Sonnenbewegung benutzt hatte, durch Subtraktion der der 
ermittelten Sonnenbewegung entsprechenden Komponente die 
Sposialbewegang berechnet. £r trennt die Sterne nach der 
Helligkeit und bildet das arithmetische Mittel der absoluten Be- 
träge der Bewegungen. Das Ergebnis ist: 

heller ah 3 " . . . . mittleres Jg = 13,05 km 47 Sterne 

3™ bis 4™ 18,15 „ 112 , 

BOhwächer als 4™ . . 19,14 , 131 , 

Hier tritt eine Zunahme der Geschwindigkeit deutlich zu- 
tage. Mit Hilfe der Hypothese, daß die Winkel der totalen Be- 
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wegungeu der Sterne mit der GeBiohtslinie regellos verteilt sind, 
kann mftn aus dJeseD Mitteln der Eta diaige seh windigkeiten die 
mittlere totale Bewegung berechnen. Wir werden darauf später 
znrackkommen. Jedenfalls mUssen diese totalen Bewegungen das- 
selbe Gesetz befolgen, wie die im Spektroskop untersnchten Kom- 
ponenten, also wachsen mit abuehmender Helligkeit der Sterne. 
Über die Besiehungen zwischen der EUgenbewegung nnd dem 
Spektraltypns sind eingehende Untersuchungen von Eapteyn an- 
gestellt. ' Monck hatte schon bemerkt, daß unter den Sternen mit 
großer Eigenbewegung der Typus II stark überwiegt. Kapteyn 
trennt nun im Anschluß an den Braper Katalog die Sterne mit 
bekannter Eigenbewegung nach Spektral typen und findet so 
folgendes (Verslag. d. Zittingen Äkad. Amsterdam 1893): 
Blitttere E. B. Typus I Typus U 11:1 

<0,03'' SS3 324 0,69 



l.nS 3 68 19,3 

Betrachtet man die größere Eigenbewegung als ein Zeichen 
größerer Nähe, was im Durchschnitt sicher richtig ist, so lehrt 
die Tabelle, daß in unserer unmittelbaren Nachbarschaft die Sterne 
vom Sonnentypue an Zahl die des Siriustypus viele Male über- 
treffeD, was ja auch schon aus der Tabelle auf S. T6 hervorgiog. 
Ihr Übergewicht nimmt ab mit der Entfernung. Bei der mittleren 
K. [). von 0,075" sind beide Typen gleich häufig, und bei den 
noch weniger bewegten Sternen tritt ein immer wachsendes Über- 
wiegen des Siriustypus ein. Die einfachste Erklärung dieser Tat- 
sache wäre in der Annahme gegeben, daQ die Sonne zu einem 
Sternhaufen, vom Typus II gehörte. Dem widersprechen aber die 
gleichförmige Verteilung der Sterne beider Typen über die ganze 
Sphäre und vor allem die Wahrnehmung, daß auch in anderen 
sich durch die Gleichheit der Bewegungen nach Größe und Rich- 
tung deutlich erkennbar mschenden Systemen, wie den Hyadea, 
Sterne beider Typen gemischt vorkommen. Es scheint deshalb 
nach Kapteyn wahrscheinlicher, daß der verschiedene Spektral- 
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tjpua.auch hier mir die Terschiedenen Entwickeln ngsphasen ein- 
zelner Sterne anzeigt. 

Ans der Tabelle folgt zugleich, daß die mittlere jährliche 
Eigenbewegung fflr Sterne vom Typus I erheblich kleiner ist als 
fär die vom Typus II. Eb wird also auch die mittlere Entfernung 
entsprechend verschieden sein. 

Monck BchloQ weiter ans Vogels Bestimmungen Ton Be- 
wegungen in der Gesicht^linie , daQ diese für beide Typen im . 
Durchschnitt gleich sei(I. ^p = + 17,4km, IL .^p = + 17,6km). 
Campbell untersuchte seine 280 Sterne nach dieser Richtung 
in der Weise , daß er sie trennte nach dem Unterschiede ihrer 
photographischen und Tisuellen Größe. Beim Sirinstypus eind 
beide gleich, beim Sonnentypus ist die photographische Größe um 
1,5 bis 2,0 GröBenklassen kleiner als die visuelle, und beim III. 
Typus ist der Unterschied noch größer. Auch Campbell findet 
für die beiden Gruppen gleicher und ungleicher Größe nahe über- 
einstimmende Bewegungen (16,12 km bzw. 18,04 km), so daß also 
der Spektraltypus keinen Einfluß zn haben scheint. Hiemach 
wäre die lineare mittlere Bewegung für olle Sterne als gleich an- 
zusehen, und wir wären um so mehr berechtigt, die beobachtete 
Verschiedenheit der Größe der Eigenbewegung als Wirkung un- 
gleicher Entfernung zn erklären. 

Kapteyn hat an dem angegebenen Orte auch die scheinbare 
Verteilung der bewegten Sterne in bezug zur Milohstraße unter- 
sucht. Er findet, daß diejenigen Sterne, deren jährliche Eigen- 
bewegnng 0,05" Obersteigt, gleichförmig am Himmel verteilt sind. 
Fftr die Sterne mit geringerer Eigenbewegung dagegen ändet er 
eine Zusammendrängung gegen die Milchstraße. Es würde nach 
seinen Zählungen Bein die Anzahl der Sterne heller als 6,5 *" mit 
E. B. < 0,05" auf 100 G": 

Galakt. Breite TypuB I Typus II 

± 80° big ± 90' 1,4 1,4 

— 10° , -1-10° 5,7 3,0 

Dies würde, kleinere Eigenbewegung als Folge größerer Ent- 
fernung aufgefaßt, wieder bedeuten, daß die uns näheren Sterne 
gleichförmig verteilt uns umgeben, daß die entfernteren gegen die 
Milchstraße zusammengedrängt sind, und daß unter ihnen die 
Sterne des Typus I überwiegen. Die Zunahme der Dichtigkeit 
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der schwach bewegten Sterne gegen die Milchetralle findet sich 
aber nicht bestätigt , wenn man die Untersuchnng eretreckt auf 
die Sterne bis 9*°. Newcomb findet bei der ßearbeitung der 
Zonen 1" bis 5° und 15" bis 20** Deklination die Anzahl der be- 
wegten Sterne fttr die in die Milchstraße fallenden Teile und die 
Ton derselben abstehenden so nahe gleich, daß er auf eine aUge- 
meine gleichförmige Verteilung der bewegten Sterne über die 
Sphäre schließt. Eine definitive Entscheidnng dieser Frage dürfte 
zur Zeit noch nicht möglieb sein. Bei ihrer Beantwortung wird 
aber auch zn berückBichtigen sein, daß, wenn die Bewegungen 
der Sterne yomebmlicb in der Ebene der Milchstralle erfolgen, 
die kleinen Eigenbewegungen in dieser Ebene relativ häufiger sein 
müssen als außerhalb derselben. 



7. Die scheinhare TerteiluDg derHteme und ihre Beziehung 
zur Hilchstrafie. 

Der dritte Weg, der unB in die im Fi zstemsystem waltenden 
Gesetze einführen, den Bau des Systems uns aufschließen könnte, 
geht aus vom Anblick des Systems von unserem Standpunkt in 
demselben. In einem einfach gestalteten Systeme würde er, so 
sollte man meinen, schnell zum Ziele führen. Aber gibt es wohl 
ein einfacher gebautes System, als das der in fast kreisförmiger 
Bahn die im Zentrum stehende Sonne umkreisenden Planeten? 
Trotzdem hat nicht der Anblick, eondern erst das Studium der 
Bewegungen uns sicheren Aufschluß über dieses einfache System 
verschafft. Die Unzulänglichkeit unserer Hilfsmittel der mit dem 
Übergang auf das Fiist«msystem gewaltig gesteigerten Schwierig- 
keit der Aufgabe gegenüber läßt nur geringe Hofinung, daß unsere 
Arbeiten Erfolg haben werden. 

Als man durch Benntzung des neu erfundenen Fernrohres 
die Zahl der Sterne unermeßlich wachsen , den Schimmer der 
Milchstraße sich in unzählbare Sternchen auflösen sah, da erst 
war, obwohl mit der Erweiterung der Grenzen der Wahrnehmung 
die Schwierigkeiten der Aufgabe sich ungeheuer steigerten, die 
Möglichkeit gegeben, ihrer auf dem angedeuteten Wege Herr zu 
werden. Denn nun erst zeigten sich Spuren von Gesetzmäßig- 
keiten, deren weitere Verfolgung sicheren Lohn in Aassicht 
stellte. 
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W, HerscbelB Wirken bildete wieder den Wendepunkt. 
Originell, wie in aUen Beinen Arbeiten, schlug er such hier einen 
neuen Weg ein. Er eichte den HimmeL Mit Hilfe eines Spiegeltele- 
skops von 18" Öffnung zählte er an 1088 Stellen des Himmels die 
Anzahl der Sterne von den hellsten bis herab zu den schwächste^ 
in seinem Teleskop noch eben überhaupt sichtbaren, die in dem 
durch das Gesichtafeid bedeckten Areal enthalten waren. Später 
dehnte sein Sohn mit demselben Instrument die Untersuchung 
auch auf den Sodhimmel aus, indem er in den Jahren 1834 bis 
1838 amEap der guten Hoffnung noch 2299 regelmäßig verteilte 
Gesichtsfelder abzählte. Bei diesen Eichungen wurden alle augen- 
scheinhchen Ungleichheiten in der Stern Verteilung mögliohat aus- 
geglichen. Sternhaufen wurden ganz vermieden, und an atern- 
armen Stellen wurde nicht ein Feld, sondern mehrere, meist zehn, 
dicht beieinander abgezählt und ausgeglichen. May hat in den 
Berner Mitteilungen von 1853 eine Ausgleichung der Eichungen 
der beiden Herschel gegeben, in der die Stemzahl n nach der 
galaktischen Breite ß geordnet ist: 

ß n ß ~ 

-1-90* 



Diese Herschelscben Stemeichungen sind auch beute noch 
von großem Werte für die Wissenschaft, und es wäre eine Ver- 
Toltstfindigung derselben und eine Sicherung der nicht genau 
bekannten Grenze, bis zu derHerschels Z&hlun gen reichen, sehr 
wünschenswert. Ähnliche Arbeiten sind in neuerer Zeit von 
EpateuL ansgeführt. welcher für etwa 2000 Felder von einem 
Areal von etwa ^/aO" die Zahl der Sterne bis zur elften oder 
zwölften QröCe abzählte. 

Nach Herschel wandte sich besonders W. Struve der Frage 
der Verteilung der Sterne zu. Er benutzte die Besselscben Be- 
obachtungen der Sterne der Zone von — 15* bis + 15° Deklination. 
Da das Material aber notwendigerweise ein nicht gleichförmiges 
sein mußte, weil dort, wo die Sterne weniger dicht stehen, der 
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Frozentgatz der während ihres Durchganges duroh das Gesichts- 
feld Rof gezeichneten Sterne ein größerer sein malSte, so suchte 
Strnve diese Gleichförmigkeit herzustellen durch Vergleiohimg 
der Stemzahl in den Zonen mit derjenigen der in anderen Kata- 
logen an derselben Stelle Torkommenden Sterne. Nimmt niau an, 
daß der Prozentsatz der ron den überhaupt vorhandenen Z Sternen 
and derjenige der von den m Sternen des Vergleicbskatalogs be- 
obachteten Sterne der gleiche sei , so findet man , wenn g die 
Zahl der gemeinsamen Sterne beider Kataloge und e die Anzahl 

der Sterne bei Beseel ist, Z -^ e — Die so gleichförmig 

gemachten Zahlen der Sterne in den einzelnen Rektaszensions- 
stunden, die Struve getrennt für die Größenstufen 1" bis 6", 
gm ij^g 7m^ 7n. ijig gm^ 31D \,)^ 9m büdet^ zeigen Maxima bei «'' 
und IS'', Minima bei l** und 12" und im übrigen einen regel- 
mäßigen Gang. Wird die mittlere Anzahl der Sterne in einem 16* 
breiten Streifen der Zone ^ 1 gesetzt, so ergeben sich folgende 
relative Dichtigkeiten der Sterne voa der eraten bis achten Größe: 

AR Dichte 

Oh iah 0,84 

ll> 11 13 aSh 0,77 

3 10 14 23 0,77 

3 9 15 21 0,82 

4 e le SO i,os 

6 18 1,78 

Die für die einzelnen Größenstufen gebildeten Dichtigkeits- 
zahlen zeigen denselben Gang, der dem Einflüsse der Milchstraße, 
die bei ö"" 40" und 18" 40™ den Äquator, die Mittellinie der Zone, 
durchschneidet, zuzuschreiben ist. 

Die weiteren Untersuchungen über die scheinbare Verteilung 
der Sterne knüpfen nun ausschließlich an die großen Durch- 
musterungs- und Eatalogisierungsarbeiten an, die in der zweiten 
Hälfte des vorigen Jahrhunderts ausgeführt worden sind. So bat 
E. V. Littrow die Anzahl der Sterne, die in der nördlichen B. D. 
vorkommen, gezählt, indem er sie nach zehntel Größenklassen 
trennte. Zusammengezogen ergeben diese Zählungen für die 
Anzahl A^ der Sterne der einzelnen Größenklassen und ^m aller 
Sterne bis zu der betreffenden Größe folgendes: 
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4,0 , 



GröÜe Am 31m »'.« 

.0 bis 5,9 1001 1490 1560 

1,0 „ 6,9 4386 5HT3 56T8 

,0 „ 7,9 13823 19699 20600 

,0 , 8,9 68095 77794 75 180 



Littrow legt diese Zahlen der Formet (18) unter, Baob der 
ist: ?I„ = Sil ^"~-». Indem er einführt: a = % ;*-*, b = n'', 
Bchreibt er die Formel ^Im = « t*"- Als Mittal ans den Zahlen 
a„ %, % folgt: 

:fl„ = 0,6716.(3,639)™, 
und damit findet man die in der Kolumne V„ aufgeführten 
Zahlen. 

Über die Verteilung der dem freien Auge sichtbaren Sterne 
liefert dag beste Bild Honzeaue schon S. 47 erwähnte Urano- 
metrie generale, in welcher auch die scheinbare Verteilung der 
Sterne in bezug anf die Milchstraße untersucht wird. Das Resultat 
isli in der folgenden Tabelle niedergelegt: 



Anzahl deV 


dem freien Aug 


,icM|j 


/&a Sterne. 




Galakt. Breite 


Anzahl 


Galakt. Breite 


Anzahl 


Oalakt Breite 


Anzahl 


+ 90° bis + 70° 
+ 70 , + 50 
+ 50 , +30 


141 

438 
683 


+ 30° bis +10° 
+ 10 . — 10 
— 10 , — 30 


1145 


— 30° bis — 50° 

— 50 , — 70 

— 70 „ — SO 


706 
444 
153 




12S2 


3154 


1303 



In der Zone zwischen den galaktiscben Breitenkreisen + 30" 
und — SO*', die die Hälfte des ganzen Himmels umfaßt, stehen 3154, 
in den beiden Kalotten nur 2565 Sterne. Die größere Dichtigkeit 
in der Milchstraße nzone tritt also auch bei diesen hellen Sternen, 
freilich bei weitem nicht in dem Maße wie bei den schwächeren, auf. 

Die Ton J. Herschel gemachte Wahrnehmung, daß anf der 
südlichen Hemisphäre die hellsten Sterne angeordnet sind in 
einem eich um die Sphäre herumziehenden, aber mit der Milch- 
straße nicht zusammenfallenden Gürtel, gab Gould Veranlassung, 
nach dieser Richtung genauere Abzahlungen vorzunehmen. Indem 
er die Lage des Kreises, der auch auf der nördlichen Hemisphäre 
sich deutlich zn erkennen gibt, nach dem Anblick des Himmels 
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festlegte, fand er, daß tod den 527 Sternen bis zar vierteil Größe, 
die am Himmel vorkommen, 306 sich der Milchstraße, aber 330 
eich dem „GoaldBchen Kreiee" bis auf 30" nähera, and daß von 
355 Sternen eiser Zone, die durch Parallelkreiae zur Milchstraße 
und za dem Kreise in 30" Abstand begrenzt wird, 179 nördlich, 176 
Bfldlich Tom Gouldschen Kreise, dagegen 146 nördlich und 207 
südlich von der Milchstraße stehen. Es geht daraus hervor, daß 
die Ebene der Milchstraße keine Symmetrieebene für diese hellen 
Sterne ist. Zur Erklärung des Auftretens dieses Kreises nimmt 
Gould an, \insere Sonne sei ein Glied eines von etwa 400 hellen 
Sternen gebildeten Haufens von abgeplatteter Gestalt. Sie steht 
nicht weit entfernt von der Mitte des Haufens, der sich von 
unserem Standpunkt sna in der Form des breiten Gürtels hellerer 
Sterne auf die Sphäre projiziert. 

Anoh die Hechnung bestätigt dieses graphische Reenltat. 
Verfasser bestimmte denjenigen Ereis der Sphäre, dem sich die 
40 hellsten Sterne des Himmels möglichst nähern, und fand für 
den Pol desselben die Koordinaten K = 191,9", 5 = + 41,2», für 
seinen sphärischen Radius 83,8". Der Pol dieses Kreises liegt 15' 
entfernt von den Uauptstemen des großen Bären. Der Kreis gebt 
fast genau durch den Zielpunkt der Sonnenbewegung, wie er nach 
der Polmethode gefunden wird. Ähnliche Rechnangen führten 
Newcomb zu den folgenden Koordinaten der Pole der Symmetrie- 
ebenen der helleren Sterne: 

1. Für die 36 hellsten Sterne ohne siärkere E. B. ^ = 179,6° D=: + 2M* 

2. Für alle Sterne bis 2,5ni 181,2 4-17,4 

3. Für alle Bteme bis 3,5m 180,0 -j-2I,5 

Alle diese Zahlen bestätigen die Folgerungen Gonlds, der 
den Pol seines Kreises etwa nach « = 171*, S rrz -|- 30" 
verlegt. 

Gould beschäftigte sich auch mit dem Gesetze der Stern- 
zahlen, indem er die Konstanten der Littrowechen Formel 
9I,„ 3= a.6™ zu bestimmen suchte. Er findet; 

1. Aus der Uranometria Argentina 91« = 0,5312 (3,9120)" 

2. Aus Argelanders Uranometrie und Heis* 

Stern Verzeichnis 0,4691 (3,9129)™ 

Im Mittel würde für die einzelnen Hemisphären und für die dem 
freien Auge sichtbaren Sterne hiemach der Ausdruck gelten 
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31„ = 0,5001 (3,9125)™ so daß' die Anzahl der Sterne am ganzen 
Himmel gegeben wäre darch «„ = 1,0003 (3,9125)". 

Burch die Sinfübrung der photometri sehen Methoden nnd 
der photometriachen Größenakala erlangten die StemzähluDgeu 
eine weit größere ßedeatung, weil sie nun ein direktes Mittel 
wurden, nm die Entfernungen der Sterne zu bestimmen. 

Den Katalog der Harvard Photometry benutzte zuerst 
Scbiaparelli znm Studium der Stemverteilung. Er leitete aus 
dem YerzeichniBse die Anzahl der Sterne der einzelnen Größen- 
klassen ab und fand daraus die Sternzahlen it«, bis zu den ein- 
zelnen Größen, wie sie die folgende Tafel enthält: 
Größe Zahl « a, Sl'r 

heller als 1,0» 7 7 8 3 

1,0 bis 2,0 IS 23 27,5 14 

2,0 , 3,0 S6 80 S2 51 

3,0 „ 4,0 218 307 307 215 
4,0 , 5,0 717 1024 1024 857 

5,0 „ 6,0 2080 3113 3413 3413 

Nach Gleichung (18) sollten die Zahlen S eine geometrische 
Reibe mit dem Exponenten 3,981 = Num log 0,6 bilden. Das 
ist oSenbar nicht der Fall. Aber die Zahlen schließen sich doch 
ziemlich eng einer geometrischen Reihe an. Halten wir die Zahl 
1024 fest und nehmen als Exponenten ViO' ^^ entsteht die Reihe 
91 r< <li6 (Us Beobachtungen sehr nahe darstellt bis auf die letzte 
Zahl. Nun ist es aber von vornherein wahrscheinlich, daß diese 
Zahl zu klein ist , da bei der Auswahl der Sterne die B. D. be- 
nutzt wurde. Pickerings Größe 6,0 ist = U. D. 6,2""; es sind 
daher die Sterne der B, D. bis 6,2™ beobachtet, aber es fehlen nun 
alle Sterne, die, obwohl beller als 6,0™, infolge von Schätzungs- 
fehlem in B. D. zu 6,3™ oder noch schwächer angegeben sind. 
Dem Verhältnis 9I«,:^n,_i = '-'^/^ würde die photo metrische Kon- 
stante hg (i' = 0,3486 entsprechen, ein viel zu kleiner Wert. 
Halten wir nun die letzte Zahl der Reihe "&, fest und berechnen 
mit log n' = 0,4 die Sternzahlen der geriug-eren Größenklassen, 
so entstehen die Zahlen %'r, aus denen hervorgeht, daß die Zahl 
der wirklich vorhandenen schwächeren Sterne viel kleiner ist, als 
die Voraussetzungen, die der Gleichung (18) zugrunde liegen, es 
verlangen. 

Eine besondere Eigentümlichkeit der SohiaparelUscbea 
Arbeit bildet aber eine bildliche Darstellung der scheinbaren 
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Verteilnng d«r Sterne, die aeltdem häufig angewandt ist. Auf 
Planigloben, welche der Btereographischen Polarprojektion des 
Himmele entsprechen, sind beide HemUpb&ren dargestellt. Die 
ganze Sphäre ist dabei durch Paraltelkreiae von 5" Abstand und 
durch Stund en kreise , die bis 50'' Deklination um 5'^, in den 
höheren Deklinationen entsprechend weiter voneinander entfernt 
sind, in Trapeze Ton ungefähr gleichem Areal zerlegt. Es wurden 
dann alle in dieae Trapeze fallenden Sterne, bei der Südhalbkugel 
die der Uran. Argent., bis 6™ gezählt Aus diesen Zahlen wnrde 
fUr Jedes Trapez mit Benutzung der ihm nächstliegenden die An- 
zahl der Sterne, die auf lOOD'' Fallen, ermittelt, und diese Zahl 
ist dann in die Trapeze eingeschrieben. Um die Ungleichheiten 
der Verteilung noch besser bervortreten zu lassen, sind die Karten 
entsprechend der wechselnden Dichtigkeit farbig angelegt. Die 
größte Dichtigkeit finden wir auf der SQdbalbkugcl im Schiff Arge 
mit 28 Sternen auf 100 D**. Auf der Nordhalbkngel steigt die 
Stemzabl im Schwan bis 21 und in den Hyaden bis 25. Ähnliche 
Karten zeigen die Verteilung der Sterne der einzelnen Helligkeits- 
stufen. Sie geben, jede für sieb, ein sehr übersichtliches Bild 
TOn der Verteilung der Sterne, auf die sie sich beziehen, und durch 
die Gesamtheit der Karten erhält man eine anschauliche DtU'Stel- 
lung der Art und Weise, wie das Bild, in dem der Himmel eich 
unserem Auge darbietet, entstanden ist. Denkt man eich die ein- 
zelnen Karten in entsprechender Entfernung hintereinander auf- 
gestellt, so bieten sie auch ein vortreffliches Mittel, um die räum- 
liche Anordnung der Sterne anschaulich zu machen. 

Diese Darstellnngsmethode Scbiaparellis liegt nun auch 
einem anderen Werke zu Grunde, welches zur Zeit die beste und 
ausführlichste graphische Darstellung des Fix Sternhimmels bildet. 
Es sind Stratonoffs beide Atlanten zu seinen „Etudes sur la 
Btructure de l'Univere". Die Gesamtheit dar Sterne ist hier Jn 
acht Klassen geteilt; die erste Klasse umfaßt die helleren Sterne 
bis 6,0", die weiteren Klassen die Sterne bis 9,5™ von halber zu 
halber Größenklasse. Beim Södhimmel tritt noch eine neunte Klasse 
hinzu, die Sterne unter 9,5" enthaltend. Als Grundlage für die 
Zählungen wurde die B. D. bis zum Parallel von — .20" Deklina- 
tion und die C. P. D. für den südlicheren Teil benutzt. Für die 
B. D. lagen die Abzahlungen nach den Trapezen durch Seeligers 
Arbeiten schon vor. Bezäglich der Helligkeit wurde die Skala 
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der B. D. feetgehalten, und die Angaben der C P. D. worden auf 
dieadbe reduziert, indem gesetzt wurde: 

C, P. D. e,0™ 6,5" 7,0™ 7,6" a.om 
= B. D. 5,6 6,2 6,7 7,3 8,0 

Bei den geringeren Helligkeiten ist ein Unterschied nicht mehr 
merklich. Trotz dieser Redaktion der photographischen GröUe auf 
die viBnelle bleiben aber doch dieResnltate für den SQdhimmel der 
bei weitem schwäabere Teil der Darstellung, weil sieh das Plattea- 
materit^ als sehr ungleich erwiesen hat (vgl. ä 67). Die Z&hlung 
der Sterne wurde nach denselben Prinzipien wie bei Schiaparelli 
ausgeführt. Für die einzelnen Trapeze «ind aber nicht die Stern- 
zahlen gegeben, sondern die relative Dichtigkeit, indem die mittlere 
Dichtigkeit bei jeder Klasse ^ 10 gesetzt wurde. Die Farben, 
mit denen die Karten angelegt sind, entsprechen den Tier Diohtig- 
keitsgrenzen bis 10, lU bis 15, 15 bis 20, >>20. Auch bei 
Stratonoff ist nicht die den einzelnen Trapezen entsprechende 
Dichtigkeit eingetragen, sondern das Mittel aus den nenn Trapezen, 
in deren Mitte das betreflende Trapez steht. Dadurch treten 
natürlich nur die grollen Züge in den Gesetzen der Stern Verteilung 
hervor. In die Karten sind die Mittellinie der MilchstraQe und 
Parallelkreise zu ihr in lO'' Abstand eingezeichnet; außerdem sind 
die helleren Sterne eingetragen , wodurch die Orientierung sebr 
erleichtert wird. 

Bezüglich der scheinbaren Terteilung der Sterne führen nun 
die Karten und ihr eingehendes Studium zu folgenden Schlüssen. 
Bei den helleren Sternen fehlt ein Zusammenhang zwischen der 
Linie der Maxima und der Milchstraße. In Klasse I, die diese 
Sterne nmfafit, tritt dagegen der Herschel-Gouldsche Gtirtel 
deutlich hervor. Auf der Nordbalbkugel entsprechen auch die 
Sterne 6,0" bis 6,5"° noch dieser Anordnung, und erst bei den 
schwächeren schließt sich die Masimalinie enger der Milchstraße 
an. Auf der Sftdhaibkngel tritt die Maximalinie erst deutlich bei 
7,6™ hervor und schließt sich dann auch hier der Milchstraße an. 
Für die Gesamtheit der Sterne 1" bis 9,0™ bestimmen die letzten 
Klassen natürlich vorwiegend den Verlauf. Die Linie der Masima 
liegt in AK = 0^ auf der Nordhalbkugel in der Cassiopeja etwa 
lO" südlich von der MUchstraßo. Indem wir sie im Sinne wachsen- 
der AR verfolgen, sehen wir sie zuerst sich der Milchstraße nähern 
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and im Fubnnaon bei n ^^ 5" de Bohneiden. Dftnn liegt sie auf 
derNordaeite, entfernt eich bei j'Gemiiioram um etwa 5", achneidet 
üe wieder etwa in a =^ T*", tf ^ — 12,5" und weicht nun nach 
Soden im Maximum um etwa 7" in a ^ T"" 40", Ä = — 35* ab. 
Sie trifft die Milohatralie wieder bei i) Argae, geht nun wieder eine 
kurze Strecke auf die Nordseite, um bei a Cantauri wieder zur 
Südseite znrfickzukehren und eich bis auf mehr als 10" im Schützen 
«tt entferaen. Im Adler geht aie wieder auf die Nordeeite, ent- 
fernt sich bia auf 5* bei ß Cygui und tritt bei a Cygni wieder 
auf die Südseite. Diese Linie ist also ofienbar kein größter Kreis 
der Sphäre, und sie steht auch in keiner engeren Beziehung zur 
MilcbstraHe. Auch in der allgemeinen Verteilung der Sterne in 
bezug auf die Milchstraße zeigen sich große Unregelmäßigkeiten. 
Die Abnahme der Dichtigkeit zu beiden Seiten der Milchstraße 
ist meist verechleden und erfolgt an Terschiedeuen Punkten der 
Milchstraße mit ungleicher Schnelligkeit. Die Minima der Stem- 
dichtigkeit fallen nicht mit den Polen der Ifilchstraße zusammen. 
Bei den schwächeren Sternen TOn 7,6'°ab liegen sie allerdings 
in der Nähe dieser Pole. Es finden sich relative Minima von 
gleicher oder wenig geringerer Tiefe aber auch an anderen Stellen 
und besonders häufig in der N&he des Himmelsäquators. In der 
Milchstraße gibt es für die helleren Sterne Stellen, an denen die 
Dichtigkeit noch geringer ist all bei den Polen der Milchstraße. 
Auf der Sfidbalbkugel liegen bei den helleren Sternen bis 7,0™ die 
Minima teilweise sogar in der Milchstraße selbst. Vergleicht man 
beide Hemisphären, so siebt man, daß die Sterne 1™ bis 6,0™ sich 
überall gleich und ohne Beziehung auf die Milchstraße verhalten, 
aber regelmäßig angeordnet sind gegen den Oouldschen Kreis. 
Während auf der Nordhalbkugel dann aber schon bei den Sternen 
6,0*° die Gruppierung der größeren Dichtigkeiten tun die Milch- 
straße einsetzt und beständig mehr hervortritt, je schwächer die 
Sterne werden, ist die Verteilung der Sterne 6,0"" bis 7,5" auf der 
Südhemiaphäre ganz unregelmäßig und lehnt sich in keiner Weise 
an die Milchstraße an. Hier tritt erst mit den Sternen 7,6™ die 
Anhäufung gegen die Milchstraße bervor, um mehr und mehr zuzu- 
nehmen. Einen engeren Zusammenhang zwischen den HeUigkeits- 
nnterschieden in der MUchstraße und der Stemdicht« hält 
Strotonoff ebenfalls für nicht nachweisbar. Auch die Teilung 
der Milchstraße in zwei Äste tritt nicht hervor, hieran dürfte aber 
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wohl die Art der Bildung der mittleren Dichtigkeit, die die größeren 
Unterschiede in engeren Bezirken sehr auBgleichea mußte, die 
Schuld tragen. Wir werden später sehen, daß ein detailliertes 
Stadium zu wesentlich anderen Folgerangen fuhrt. 

Mit der Verteilung und der Anzahl der helleren Steroe bis 
zur 7 "^ beschäftigt eich auch Pickering in verschiedenen in den 
Harvard Annais wiedergegebenen Arbeiten. Za einem Gesamt- 
resultate bat er sie im 4d. Baude dieser Annalen in der Abhand- 
lung „Distribution of stars" zusammengefaßt. Pickering statzt 
sich beim Studium der Verteilung der Sterne in bezug auf die 
Milchstraße auf Heis' Zeichnung derselben. Er teilt den Himmel 
durch die vollen Stundenkreise und die Zehnergrade der Dekli- 
nation in 24 X 18 Trapeze bzw. Dreiecke und schätzt die Inten- 
sität der in die UilchstraJJe fallenden Trapeze, indem er dieselbe 
= 10 setzt, wenn das betreffende Trapez ganz bedeckt wird von 
eioer der hellsten Partien der Milchstraße. Er teilt nun den 
Himmel in vier Zonen. Die erste enthält diejenigen Trapeze, in 
denen die Intensität der Milchstraße mindestens =^ ö ist, die 
zweite enthält die gleichfalls in die Milchstraße fallenden Trapeze 
mit geringerer Intensitäti die außerhalb und zwar nördlich von 
der Milchstraße liegende Fläche bildet die dritte, der südlich von 
der Milchstraße liegende Teil die vierte Zone. Es wird nun für 
jeden der 1799Ei Sterne bis zur Größe 7 ermittelt, in welche 
dieser Zonener fällt, und dann berechnet, welchen Prozentsatz die 
einzelnen Größenklassen zu der Gesamtzahl der Sterne beller als 
6,5" in jeder Zone beitragen. Hierüber gibt die folgende Tabelle 
Aufschluß. Die Kolumne B umfaßt dabei alle Sterne, die beller als 
3,76™ sind, die Kolumne 4™ die Sterne von 3,75" bis 4,25" usf. 



Milohstnifie, dicbtette Zone 
„ , sohwäcUere , 

Nördliche Zone 

Södliche , 

Allgemein 



Offenbat ist also das Gesetz der Stern Verteilung in diesen 
einzelnen Zonen das gleiche, und wir sind berechtigt, alle Stern« 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 16ü — 
EusammeiizufaBBen, um es abzuleiten. Piokering zählt nun wieder 
die Sterne von halber zu halber Größenklasse ab. Zur ersten 
Klasse der Sterne heiler als 0,5°' ist auch unsere Sonne zu rechnen. 
Nach Gleichung (17) wird für n =^ log ^„ ^ log 'Hf -\- m Jogft^, 
so daß man versuchen kann, die Sternzahlen darzustellen durch 
den Ausdruck JogSAm = a -\- b m, worin wäre a ^ ioff^a und 
b -^ logn^ oder fAr die einfache Seite 43 gemachte Annahme 
b =7 0,6. Für die Sterne bis zur Größe 6,75 findet Pickering 
den Ausdruck: 



Sterne bis 0,5™ 



log^M — 0,618 + 0,51 m. 



Diese Formel ergibt folgende Uarstellung der beobachteten Stem- 
zableu : 



Größe 


Beob. 


Bech. 


B- 


B 


GröDe 


Beob. 


Itech 


< 0,6 


6 


fl 


— 


1 


3,5 


336 


339 


0,5 


10 


10 







4,0 


58» 


615 


1.0 


18 


18 







4,5 


1067 


1097 


1,5 


32 


32 







5,0 


1972 


1972 


2.0 


58 


58 







5,5 


3562 


3 548 


2,5 


105 


105 







6,0 


6 2B4 


6383 


3,0 


193 


168 


+ 


5 


6,5 


11004 


11479 



Übergehend zu den Sternen bis 9™ zeigt Pickering, indem 
er zwölf Felder von 34,8 0" Größe auf dem Parallel von + 15* 
Deklination genau abzählt, daß auch hier daaselbe Gesetz derStern- 
verteiluDg für alle Teile des Himmels gilt, indem für jede beliebige 
Größenklasse die Anzahl der auf gleiche Flächen fallenden Sterne 
in der Milchstraße 1,89 mal so groß ist als außerhalb derselben. 
Man kann sich also auch hier auf die Gesamtzahl der Sterne der 
einzelnen Größenstufen bescbränkeu. Für das Studium der Sterne 
schwächer als ötS'" verwendet Pickering die Hagen sehen Karten 
der Sterne in der Umgebung der veränderlichen Sterne, die etwa 
VjQ'' umfassen und die Sterne bis etwa 13™ enthalten. Indem 
er auch dieses Material prüft, kommt er bezüglich des VerteJlungs- 
gesetzes zu dem gleichen Schlüsse. Durch die Yergleicbung der 
Zahlen zweier aufeinander folgender Größenstnfen wird, da 
log^m + i/i — iog^m =^ Va'' i***' ^^ Konstante b, die bei den 
Sternen bis 6,5 *" zu 0,51 gefunden war, bekannt. Eine Ausgleichung 
der berechneten Werte dieser Konstante durch eine Knrve führt 
Pickering zu folgender Tafel: 
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Naob dieser Tabelle würde alio der Zuwachs der Stemzahl 
immer geringer werden, je schwächere Sterne man betrachtet. 
Diese Schlaüfol^rung Piokeringa aobeiat aber wenigstens für 
den Bereich der Dnrcbmasterungen nicht berechtigt. Denn be- 
rechnet man die Eiuzelwerte von (*' ans Piokerings Tabellen, 
BO findet man: 



(iräüe 0,0 bU 6,5 

6,5 „ 7,0 



Oreoe e,0 bis 8,5 



9,0 



9,5 



Die letzten beiden Zahlen scheiden aber ganz aus, sie beruhen 
auf den Sternen 8,75" bis 9,25°' bzw. 9,25" bia 9,70'^, für die 
die Durchmusterung nicht vollatändig eein will. In den übrigen 
Zahlen ist eine Ahnahme aber nicht zu erkennen. 

Die Andernng von fi^ für sehr schwache Sterne hat anch 
Tucker zu ermitteln versucht (A. P. J. 7, 330) durch Anaz&h- 
lung der Sterne in einer 20" großen Fläche mittels des 36"- 
Refraktors der Lickatem warte , welcher Sterne bis zu 17" zeigt. 
Sein Resultat war; 

Größe Am f' 

heller als 9,0'>> 13 

10 und II 91 3,59 

12 „ 13 192 1,97 



15 



770 1,4B 



Die wichtigeten, die Verhältniase in größter Deutlichkeit und 
Ausführlichkeit darlegenden Unterauchungen aind die von Seeliger. 
Sie beruhen auf dem Geaamtmaterial der beiden Bonner Durch- 
musterungen, für welche zunächst die die Benutzung dieses großen 
Materials erat möglich machenden Abzahlungen für kleine Flächen 
ausgeführt wurden, die nun für alle diese Fragen nicht mehr zu 
entbehren sind. Die Sphäre wurde für diese Zählungen durch 
die 5" voneinander abstehenden Parallelkreise und durch um 
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20 Minuten entfernt« Stunde nkreise in Trapeze zerlegt. Ana der 
Anzahl dar Sterne in diesen Trapezen ergaben lich dann die für 
die ganze Untersuchung wichtigsten Zahlen, nämlich die Anzahl 
der Sterne in neun der MilchBtraße parallel laufenden Zonen, 
durch Addition. Die Grenzen der Zonen bilden die galaktiecbea 
ParallelkreiHe ± 10", ± SO", ± 50" und ± 70». Zone I reicht yom 
Nordpol der Milchatraße bis zur galaktischen Breite -|- 70", Zone 7 
enthält die Milchstraße , Zone IX umfaßt die galaktiechen Breiten 
~ 70" bis — 90". Wegen der üngleiohförmigkeit der Größen- 
angabe in der Durchmuetarung war es zunächet nötig, eine Reduk- 
tion der Sternzahlen auf die photometriscbe Skala auBzufflhren. 
Für den in Rede stehenden Zweck der Untersuchung der Stem- 
verteilnng kommt es nur darauf an, den aus der angleichen Stern- 
fülle resultierenden Fehler der Bonner Größenschätzungen fort- 
znschafien. Dazu dienen die S. 56 angegebenen Reduktionen. 
Die Stemfülle J), die in diesen Formeln vorkommt, wird aus der 
Anzahl der Sterne und dem Areal der Zonen folgendermaßen ge- 
funden: 

lr0,35, 11:0,37, 1II:0,4S, IV:0,68, V;1,00, VI:0,77, V1I:0,47, 
V1II:0,41, IX:0,38. 

Seeliger faßt, weil die Größenangaben der B. D. bei den 
helleren Sternen zu unsicher sind, alle Sterne heller als 6,5™ zu- 
sammen und zählt dann von halber zu halber Größenklasse fort- 
schreitend. Zur Vervollständigung sind vom Verfasser dann auch 
anter Benutzung eines handschriftlichen Eataloges mit photo- 
metrischer auf Pickeringa und Baileys Beobachtungen be- 
ruhender Größenangabe die helleren Sterne des ganzen Himmels 
in gleicher Weise abgezählt, und Seeliger hat noch nach der 
Harvard -Photometry die Anzahl der Sterne im Gebiete der B. D. 
bis 6,0™ berechnet. Die Resultate finden sich in der folgenden 
Tabelle, in der 3I„ wieder die Anzahl der Sterne bis zur Größe m 
bedeutet: 

(Siehe nebenstehende Tabelle,) 

Die Sternzahlen sind benutzt zur Berechnung des Quotienten 
Zo^^„ — %^„_],^ Bei Seeliger ist der aus den direkt 
beobachteten Zahlen berechnete Wert dieaea Quotienten noch zu 
verbessern wegen der Abweichungen der Größenstufen von den 
photometrischen, die in der Tabelle neben den visuellen Stufen in 
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4,S 


1086 


6,0 


i»e& 


5,5 


3429 


6.0 (6,00) 


3335 


6,6 (6,52) 


4120 


7,0 (7.08) 


8007 



9,0 (9,21) 100 979 274 

Klammern beigefügt sind. Die Werte iog a^ beziehen siob durch- 
weg auf di« photometriache Skala. Bildet man die Mittelwerte, 
so erhält man für die Sterne bis 6'° hgotQ^ 0,247, für die Sterne 
bia 9" loga^ =^ 0,257. Der Unterschied beider Zahlen ist aber 
keinsBwegB zu verbürgen. Wenn die S. 43 gemachten Yoraue- 
setznngen gleichförmiger Verteilung der Sterne und gleicher 
mittlerer Leuchtkraft gestattet wären, Bellt« lognta ^= 0,3 sein. 
Die tatsächlichen VerhältniBse führen dagegen zu Seeligera 
erstem Gesetz: „Die Anzahl der Sterne nimmt beträchtlich lang- 
samer mit der Sterngröße zn, als es bei gleichförmiger Verteilung 
und gleicher mittlerer Leuchtkraft der Fall sein würde." Es gilt 
dieses Gesetz tou den hellsten bis zu den Sternen 9. Grolle. Als 
wahrscheinlichBten Wert TOn logotQ hätten wir 0,257 zu nehmen, 
dem logn^ ^ 0,514 entspricht. Der Einäuü der Milchstraße 
folgt ans der Berechnung der Werte Jog «p für die einzelnen 
Zonen. Die folgende Übersicht faßt die fOr die einzelnen Gräßen- 
abatufungen ermittelten Werte für größere Helligkeitsinter valle 
zusammen und vereinigt die symmetrisch zur Milchstraße liegen- 
den Zonen: 

"Wert von loga„. 



Zone 


—3,5» 


3^— 5,5 m 


8,0-8,0» 


8,0-9,0- 


1.0-8,0 


I u. IX 


0,282 


0,294 


0,238 


0.236 


0,293 


II . vm 


0,205 


0.275 


0,340 


0,373 


0,274 


III. vn 


0,403 


0,258 


0,243 


0,258 


0,254 


rv , VI 


0,238 


0,261 


0,254 


0,287 


0,232 


V 


0,320 


0,230 


0,270 


0,283 


0,331 
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In der dritten und vierten Kolumne zeigt eich ein eehr regel- 
mäUigea Wachsen der Zahlen mit der Annäherung an die Milch- 
straße, und daraus folgt Seeligers zweites Gesetz: „Die Zahl der 
Sterne nimmt mit der Stemgröße um so stärker zu, je näher die 
betrSiOhtete Himmelsgegend der Milchstraße liegt." Bei den hellereo 
Sternen ist dieses Gesetz offenbar nicht erfüllt. In der zweiten 
Kolumne ist der Gang der Zahlen der umgekehrte, es findet ein 
Wachsen nach den Polen zu statt, und in der ersten Kolumne liegt 
das Maximum in mittleren galaktiscben Breiten. Diese Ausnahme- 
Stellung der Verteilung der helleren Sterne findet Seeliger selbst 
auch bestätigt in einer seine Hauptarbeit ergänzenden Unter- 
suchung der Sterne l*" bis 6™, die die in der letzten Kolumne 
aufgeführten Zahlen ergibt. 

Zur Untersuchung der Verteilung der schwächeren Sterne 
verwendet Seeliger eine von Celoria ausgeführte Abzahlung 
der Sterne in einer zwischen dem Äquator und dem ParalleUcreis 
-1- 6" liegenden Zone, die bis etwa 11, 5"° reicht, und außerdem 
die Stemeichungen der beiden Herschel. Aus diesen Zählungen 
leitet er die Anzahl der Sterne auf dem Quadratgrad ah und ver- 
gleicht sie mit der Anzahl der Sterne bis 9,2'° der photometrischen 
Skala nach der B. D. Das wichtige Resultat dieser Vergleichung 
stellt sich so: 



Zone D. M. 



IX 



CD 



,00 
-S4 


67,6 


,80 


79,3 


,34 


115,7 


,36 


I4fi,S 


,99 


"7; 


3,56 


70, 


3,51 


"~ 



ai,6 



Die Helligkeitsgrenze, bis zu der diese Zählungen Celorias 
und der Herschel reichen, ist nur annäherungsweise anzugeben. 
Nehmen wir sie zu 11,5™ bzw. 13,5™ an, was als die wahrschein- 
lich beste Annahme gelten darf, und berechnen nun nach der 
Formel (17) mit log (i^ ^= 0,514 die Verhältnisse der Stemzahlen 
für diese Grenzen, so wird «„.^ : ^e = 19,3, a.sji:^» == 206. 
Die beobachteten Werte C : D schließen sich der theoretischen Zahl 
^11,6-^9 so nahe an, daß der Schluß berechtigt ist, daß auch bei 
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den Sternen 11,5™ noch dasselbe Verteüimgegeaetz der Sterne gilt 
wie bei den Sternen bis 9™. Dagegen erhalten wir hinsichtlich der 
schwächeren Sterne das über&ua wichtige dritte Seeliger sehe 
Gesetz: „Die Anzahl der schwächeren Sterne wächst in Regionen 
fern Ton der Milchstraße sehr laagsam mit der Stemgröße und 
in einem überaus viel langsameren Verhältnis , wie dies bei den 
helleren Sternen der Fall iet." 

Der Wert der Konstante fi' wird aus dem Verhältnis der 
Zahlen der Herschelachen Sterne und der Sterne bis 9*" wie 
lolgt gefunden: 

Zoiie I Tind IX ^' = 2,14 

n , VIII 2,33 



Um den Wert in der Milchstraße in Übereinstimmung mit 
dem normalen Werte 3,28 zu bringen, brauchten wir die Uellig- 
keilsgrenze der Hersohelschen Eichungen nur um 0,2 Größen- 
klassen zu ändern. Es ist also nicht möglich, in der Milchstraße 
eine Änderung des Wertes von fi^ festzustellen. 

In der Verschiedenheit des Wertes von ji' mit der galakti- 
schen Breite ist aber auch die Erklärung des Pickeringschen 
Ergebnisses der Abnahme des mittleren Wertes von ft'^ gegeben, 
wie auch Tuckere Wahrnehmung das Befremdliche verliert. 

Durch Seeligera Arbeiten dürfte das uns jetzt durch die 
Durchmusterungen zu (rebote stehende Material hinsichtlich der 
Bcheinbaren Verteilung der Sterne im wesentlichen erschöpft sein. 
Eine weitere Sicherung seiner Gesetze und vielleicht neue Auf- 
schlüsse darf man erhoffen Ton der jetzt in der Arbeit befindlichen 
photographischen Aufnahme des ganzen Himmels. Bei der Aus- 
wertung dieses Materials treten aber als neue große Schwierig- 
keiten die ungleiche Beschaffenheit der Platten, die große Abhängig- 
keit der Resultate von der Luftbeschaffenheit und sohheßlich die 
Ungleichheit in der Vollständigkeit der Aufnahmen mit dem Ab- 
stände von der Plattenmitte hinzu und müssen erst ü.berwunden 
werden. 

Eine Prüfung der Greenwicher Aufnahmen der Zone -|- 64" 
bis -|- 70" Deklination durch Christie hat als ein erstes Resultat 
ergeben, daß die Sternzahlen mit der Belichtungszeit zasammen- 



D,g,t,.,.d.:, Google 



hängen gemäß der Formel 31^ : %« =^ tm'-fn- I^ie Aufnahmen 
Ton 3 Minuten bzw. 40 Mmaten Dauer reichen gegenüber denen 
von 20* Dauer bie zu 2,36 bzw. 5,20 GröQenkl aasen schwächeren 
Sternen, und die Stemzablen waohaen auf das 4,29- bzw. 
29,58fache. Unsere Poruiel, log^„ — logü^ ^= (m — njJogn", 
ergibt hiernach, wenn wir m — n = 2,36 bzw. 5,20 setseo, für 
fi* die beiden Werte 1,85 bzw. 1,92. Wegen der Unsicherheit, 
die der Größenangabe und besonders ihrer Beziehung zur photo- 
metrieohen Skala anhattet, kann man diese Zahlen nicht als un- 
befriedigend ansehen. 



Dritter Abschoitt. 

Der Bau des Fixstemaystems. 

1. Das Phänomen der Hilchstrafie. 

Wir gehen nun dazu Qber, die einzelnen Zage, die wir test- 
gestellt haben, zum Gesamtbüde zu vereinigen, die Fäden, die wir 
zu entwirren versucht haben, indem wir sie einzeln verfolgten, 
wieder zusammenzuknüpten. 

Der leitende Gedanke, der uns bei unseren Forschungen nie 
verlassen hat, war der, daß der Milchstraße, jenem geheimnis- 
vollen das All umaohlingenden leuchtenden Bande, eine Bedeutung 
innewohne, deren Erkenntnis entscheidend für ein ertolgreichea 
Eindringen in die ewigen Gesetze der Schöpfung sein müsse. Ist 
nun dieses Ziel erreicht? Fügen die einzelnen Steine, die wir 
zusammengetragen, sich leicht und sicher zusammen zu dem 
hehren Bau, den wir zu errichten trachteten? nein, es fehlt 
noch überall, und das Fehlende ist gar oft das Wichtigste. Tiel- 
leicht ist es uns möglich, ein typisches Bild, wie Seeliger es 
ausdrückt, des Weltolla zu entwerfen, unsere Beziehung zum 
Ganzen zu ahnen, aber wenn wir über das Cranze reden wollen, 
so müssen wir immer noch weit über die Grenzen unserer wirk- 
lich gesicherten Kenntnisse hinaustreten und stehen auf schwan- 
kendem Boden , dessen wettere Sicherung unser als eine der 
wichtigsten Anfgaben noch harrt. 
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WiLB ist die Milchstraße, wie entsteht der im ganzen sich 
einem größtec Kreise der Sphäre ziemlich gut anschließende 
leuchtende Ring? Gehört er zu dem SternsjBtem, da« unsere 
Sonne als ein Glied umfaSt, und gibt es einen festen Zusammen- 
hang zwischen uns und ihm, oder steht er außerhalb, ohne Zu- 
sammenhang mit unserer näheren Umgebung? 

Auf diese Frage dürfen wir eine sichere Antwort aus dem 
Studium der SternverteiluDg erwarten. Fassen wir zunächst die 
statistiBchen Hesultate ins Aage. Seeliger leitete aus seinen 
Sternz ablängen die Gradienten der Verteilung der Sterne in bezug 
auf die MUcfastraße ab und fand 

Stflme beUer als 6,5" Gradient 0,362 

6.6° — 8,0"' 0,469 

8,1 — 9,5 0,473. 

Wenn sich in diesen Zahlen auch eine Zunahme des Gra- 
dienten, also eine zunehmende Verdichtung gegen die Milcfastraße 
mit abnehmender Helligkeit der Sterne auszusprechen scheint, so 
läßt sich dieselbe doch durch die Einzelwerte durchaus nicht ver- 
bürgen, der w. F. der Zahlen beträgt etwa 0,014. Die Konzen- 
tration der Argelanderschen Sterne (d. h. der Sterne bis zur 
Größe 9,0) reicht also entfernt nicht aus , um das Phänomen der 
Milchstraße als ein optisches zu erklären. 

Die einfachen Abzahlungen der Sterne geben uns nun noch 
keine Vorstellung von dem Bilde, in welchem die Gesamtheit der 
Sterne sich dem Auge darbietet, und gerade die Verteilung der 
Gesamtintensität des Lichtes muß als maßgebend in Betracht ge- 
zogen werden. Eine solche Tafel der Inten sitätSTerl eilung hat 
Plassmann konstruiert, indem er für die einzelnen Felder der 
Seeligerscben Stemzählungen die Intensitäten, die die einzelnen 
Stemklassen nach der Zahl und photometrischen Helligkeit ihrer 
in die betreffende l'läcbe fallenden Glieder beitragen, berechnete 
und durch Addition die Gesamtintensität der Fläche fand, die 
dann noch eine weitere Reduktion wegen des ungleichen Areals 
der ■einzelnen Felder erforderte, um miteinander yergleichbare 
Zahlen zu haben. Plassmanns Intens itätszahlen beziehen sich 
auf eine Fläche von 50 0". Die erste Klasse, die die dem freien 
Auge sichtbaren Sterne enthält, ist dabei ausgeschlossen, da sie 
für die Erscheinung der Milchstraße sicher nicht i/i Frage kommt. 
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Mit HiUe dieser Intensitätatafol ist man nun iinstaade, ein Bild 
des Stemaystems zu entwerfen, wie es sich unserem Auge durcb 
die Gesamt Wirkung der teleskopisohen Sterne bis 9°^ zeigen würde. 
Zunächst ergibt sieb, daü, die Intensität eines der schwächsten in 
der Durchmusterong noch enthaltenen Sterne als Einheit genommen, 
etwa bei der Intensität 1000 für das Auge die Licht emp&ndung 
beginnt, d. h. es müssen 1000 Sterne 9,b'" in einer Fläche von 
500" stehen, wenn das Auge an der Stelle einen Lichtschimmer 
wahrnehmen solL Wenn man also alle jene Felder, in denen die 
Lichtintensität diesen Schwellenwert übersteigt, etwa mit Farbe 
anlegt und die Farbe um so dunlder wählt, je größer die Inten- 
sität des Stern enliohtes ist, so erhält man ein getreues Bild des 
Systems der Sterne bis Q*". Die Vergleichung einer aolchen Karte 
mit den vorhandenen Zeichnungen der Milchstraße verrät nun 
weitgehende Ähnlichkeiten, so daß wir zu dem Schlnsse berechtigt 
sind, daß schon die helleren teleskopisohea Sterne eine Anordnung 
zeigen, die der der MilobstraQenaterne entspricht. Das Maximum 
der Intensitätskarte liegt im Schwan, es entspricht dem dreifachen 
Schwellenwerte, nämlich 3020 Sternen 9,5"' auf 50 0". Das 
Minimum fällt in die Umgebung des Nordpols der Milchstraße, 
es iet wenig höher als ein halber Schwellenwert Es tritt aber 
ein eng begrenztes, noch etwas tieferes isoliertes Minimum nördlich 
von den Plejaden auf. Die feineren Details der Milchstraße finden 
sich natürlich in der Inten sitäts karte nicht wieder, weil die Flächen, 
aus denen sie znaammen gesetzt ist, zu groß sind. Nur die all- 
gemeine Anordnung verrät die Analogie zur Milchstraße. 

Daß aber auch in den Einzelheiten ein weitgehender Zusammen- 
hang zwischen des Milchstraße and den schwächeren Argelander- 
schen Sternen besteht, zeigt Eaaton in folgender Weise. Er 
verfertigte sich zunächst eine isopbotiscbe Karte der Milchstraße, 
d. h. eine Karte, in der die Zonen gleicher Lichtintensität durch 
Kurven umgrenzt sind. Es worden dabei sechs Inten sitäts stufen 
unterschieden, die eine geometrische Progression bilden sollten. 
Durch Auszählen der auf phofographiscben Platten verzeichneten 
Sterne für zwei Stellen, deren eine der Zone der größten Intensität 
entsprach , während die andere in die Zone der zweitkleinsten 
Intensität fiel, und durch Berechnung der Gesamtintensität dieser 
Sterne ergab sich die relative Helligkeit der Intensitätsstofen zu 
1, 1,37. 1,88, 2,58, 3,53, 4,85. Mit Hilfe dieser isophotischen 
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Karte kann man nun die Verteilang des Lichtes der Milchstraße 
anf die einzelnen Trapeze einer eine beBtimmte Himmelsgegend 
darstellenden Karte dadurch berechnen, daß man dnrch Ver- 
gleichung feststellt, welcher Teil eines solchen Trapezes in die 
verschiedenen Zonen der isopbotischen Karte Fällt, und aus der 
Summe der Produkte der TeilstOcke des Trapezes in ihre Intensität 
die mittlere Intensität der Fläche berechnet. In dieser Weise ist 
die untere der beiden Torstehenden Zeichnungen entstanden. Inder 
oberen, dieselbe Gegend darstelleitdeii Zeichnung ist dagegen die 
Intensität der vom Lichte der Sterne S.O™ bis 9,5™ herrührenden 
Helligkeit des Himmelsgrundes wiedergegeben. Die eingezeichneten 
Kurven Terbinden die Punkte, in denen die Intensität den mitt- 
leren Wert annimmt. Die Vergleichung der beiden Zeichnungen 
l&iH nnmittelbar erkennen, daß ein Zusammenhang zwischen der 
Verteilung des Lichtes der Milchstraße und der Verteilung der 
schwächeren Arge! an der sehen Sterne besteht. Stellt man an- 
dererseits, wie Easton es auegeführt hat, auch die Verteilung 
des Lichtes der helleren Sterne bis 6,5" und der Sterne 6,6™ bis 
8,0™ dar, so ergibt sich ein wesentlicher Unterschied gegen das 
Bild der Milchstraße. Das Maximum bleibt zwar immer in der 
Nähe von «Cygni liegen, es ändert sich nur in Form und Aus- 
dehnung, aber sonst ist die Intensität» Verteilung eine viel unregel- 
mäßigere, und besonders ist das zweite Maximum in der Orion- 
gegend ganz verschwunden. 

Besser noch als aus diesen nur das eng begrenzte Gebiet des 
Milch st raßengflr tele behandelnden SpezialZeichnungen geht aus 
den Stratonoffschen, die ganze Sphäre bedeckenden Karten 
hervor, daß die Ähnlichkeit in der Intensitätsverteilung , die 
zwischen der Milchstraße und den schwächeren Sternen sicher 
vorhanden ist, am so mehr zurücktritt, je hellere Sterne man znr 
Vergleichung heranzieht. Diese Karten lehren auch, daß die 
Dichtigkeit der Stern Verteilung nicht überall gleichförmig mit der 
Annäherung an die Milchstraße wächst, sondern daß diese Zunahme 
an einzelnen Stellen der Milchstraße besonders stark, an anderen 
kaum merklich hervortritt. Es entstehen so verschiedene Konden- 
sationen, die sich mehr oder weniger an die Milchstraße anschließen. 
Für die einzelnen Helligkeitsstufen bis zu den Sternen 8" sind 
nun diese Kondensationsmaxima wieder verschieden, sie ändern 
ihren Ort mit der Helligkeit der Sterne , aber von der 8. Größe 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 171 — 

ab bleibt Ihre Lage faat vollständig konstaat. Diese AnordDung 
der Sterne 8™ bis 9,5" unterscheidet sich also in anageprägter 
Weise Ton der der helleren, dem freien Äuge sichtbaren Sterne, 
fDr die nicht die Ebene der MilchstraJle, aondem die Ebene des 
Gouldachen Kreises die Symmetrie ebene bildet. Die Uanpt- 
kondensationen sind für die Nordhalbkugel folgende drei: 

1. Kondenaation im Schwan. Mitte AR 20'" 3ö "■, Dekl. + 42". 
Sie iat in allen Elasaen zu erkennen, aber der Ort bewegt aich 
um 10 bis 20 Grad. Die Kondensation liegt in der Milchstraße, 
ihre Achse ist aber gegen die Ebene der Milohetralie geneigt. 

2. Kondensation im Fuhrmann. AK Ö^'W", Dekl. 4-38*. 
Sie ist bei den Sternen 6,6™ bis 8,0" scharf bestimmt, bei den 
schwächeren nicht mehr zu erkennen. 

3. Kondenaation im Einhorn. AR 6" 20™, DekL +18». 
Sie tritt auf bei den Sternen 9,1" bis 9,5", ist aber Tielleicht 
Bufällig. 

Auf der Südhaibkugel heben die Kondensationen sich viel 
weniger bestimmt ab ; auffällig iat nur die folgende. 

4. Kondensation im Schiff Argo. AR 8^ 40", Dekl. —52». 
Sie zeigt sich nur bei den dem freien Auge sichtbaren Sternen. 

Im übrigen sind die Uaxima auf der Südhaibkugel in einem 
Streifen längs der Milchstraße verteilt, der aich etwa von AR 7\ 
DekL —20" bis AR l?*", Dekl. — 50» erstreckt. Etwas besser 
treten bei den Sternen 7" bia 8" zwei Kondensationen in 
AR 16''40™, Dekl. —45" bzw. AR 8" 10™. Dekl. —iS" auf, 
deren erstere bei den schwächeren Sternen wieder völlig ver- 
schwindet, während die zweite nach Norden rftckt und bei 
den Sternen 8,5™ bis 9,0™ in AR 7^ 40™, Dekl. — 27" zu liegen 
scheint. 

Eine Erklärung des Auftretens dieser Kondensationen durch 
äuSere Ursachen scheint völlig ausgeschlossen. Gewiß ist das 
Material nicht ohne Mängel. Ungleiche Vollständigkeit der Beob- 
achtungen kann für die schwächsten Sterne zu scheinbaren Ungleich- 
heiten in der Stemverteilung Anlaß gegeben haben, und für die 
Darstellung des Südhimmels bildet das unsichere Verhatten der 
GrdHenskala bei den photographischen Platten einen schwer- 
wiegenden Nachteü, der das Bild hier nur als ein die Hanptzöge 
getreu wiedergebendes erscheinen läßt. Der gefährlichste Ein- 
wand, die Abhängigkeit der Größenangabe von der Sternfülle, 
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scheint durch Seeügers Untemtchang eo weit geklärt, daß ee 
nicht angängig eracbeint, ihn zur Erklärung heranzuziehen. Wir 
müssen also die Deutnng in inneren Ursachen suchen. Die nächst 
liegende Hypothese ist die schon von Herschel ausgesprochene, 
die Milchstraße bestehe ans einer Anzahl einzelner Sternhaufen, 
die in einer dünnen Schicht angeordnet sind. Dieser Annahme 
neigt Stratonoff selbst zn. Die Hypothese zunehmender mitt- 
lerer Entfernung der Sterne mit abnehmeucler Helligkeit, die im 
großen Durchschnitt gewiß zulässig ist, ermöglicht uus ein Ein- 
dringen in die räumliche Anordnung dieser Sternhaufen oder 
Sternwolken, wie sie zutreffender genannt sind. Wir haben in 
dem Kartenmaterial vor uns das Bild einer mit der mittleren 
Entfernung der Sterne 6™ um unser Auge beschriebenen Kngel 
und von sieben (oder Für die Sädhalbkugel , wo die Grenze erst 
bei 10,0'° liegt, acht) konzentrischen Kugelschaleu und können 
nun aus dem Schnitt der Sternwolkeu mit den einzelnen Bild- 
ebenen ihren Bau uns vorstellen. Stratouoff hält die Soune für 
ein Glied des Haufens, dessen Mitte wir im Norden südlich von «Cygui 
wahrnehmen, und schließt daraus, daß wir diese Kondensation am 
Südhimuet (4. Kondensation) nur bei den Sternen bis 6"' sehen, 
und daß am Nordhimmel schon bei den Sternen TiC" bis 7,5™ 
stemanne . Gegenden in der Nähe des Ortes der Kondensation 
vorkommen, daß die Ausdehnung dieses Haufens etwa gleich der 
doppelten Entfernung der Sterne 6,5™ ist.. Unsere Sonne muß 
beträchtlich südlich vom Mittelpunkte dieser Wolke stehen, da 
die Kondensation den ganzen Nordhimmel beherrscht. An diese 
unsere nächste Umgebung im. Weltall bildende Wolke würden 
sich drei weitere anschließen, die sich erst bei den Sternen von 
6,6'^ ab bemerkbar machen. Das Zentrum der einen liegt auf der 
Nordhalbkngel im Fuhrmann (a = 5,5", ö = + 35"), das der 
beiden anderen auf der Südhalbkugel in den Sternbildern Puppis 
(a = 8,0'', ä = — 50») und Norma (a = 16,0'', S = —45"). 
Noch weiter von uns ab stände die erst bei den Sternen unter 
7,6°' erkennbare Wolke, deren Mitte in das Sternbild des Einhorns 
fällt, und diejenigen , die bei den schwachen Sternen der Süd- 
hemisphäre hervortreten, die wir aber wegen der Mängel des 
Materials noch nicht für gesichert ansehen möchten. 

Die KugelflSchen, die die Grenze zwischen den einzelnen 
Größenstufen bilden , schneiden die Ebene der Milchstraße in 
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Kreisen, und es TergprAcben uns Bowohl die Lag« dieaer Kreise 
wie auch ihr Stemeninhalt Aufechluß Qber den Bau des Systems, 

Die Bestjinmutig der Lage der Schnittkreise hätte auszugehen 
TOD den örtern der MAsima auf den einzelnen Karten. Diese 
Punkte würden auf einem größten Kreise liegen, wenn die Sonne 
sich in der Ebene desselben befände. Ist diese Bedingung nicht 
erfüllt, so wird der sphärische Radius um so mehr Ton 90'^ ver- 
schieden sein, je näher die Kugeloberflfichen sind. Seien a, S die 
Koordinaten einzelner Punkte des Maximums der Stemzahlen, 
A, D die Koordinaten des Poles des diese Maxima enthaltenden 
Kreises und R sein sphärischer Radius, so wären Ä, D, B, zu 
berechnen aus der Gleichung 

sinSsinD + cos Ä cos H cos (a — Ä) — COsB . (50) 

Die Unbekannten wären so zu bestimmen , daß die beob- 
achteten Werte w und Ö möglichst nahe dargestellt werden. Man 
geht deshalb besser mit Houzeau von einem Näherungswerte für 
die Koordinaten Ao, Do aus, berechnet den Abstand Of, dieses Poles 
von den beobachteten Maxlmis ans 

cos a„ = sinS sin D^ + cosS cos D« cos (« — A„) 

sin ö|, sin P = cosS sin (« — Ab) 

sin dp cos P =^ sin ä cos D^ — cos Ö sin Do cos (a — Aa) 
und sucht dann dA, dD und den sphärischen Radius S des Kreises 
aus der Gleichung 

ög = -2? + cosPdD + sinPcosDadA . . (51) 

Nach diesen Geeicht »punkten hat Ristenpart das Material 
der B. D. bearbeitet. Als Koordinaten des Poles der Hanptebene 
fand er ^ ^ 196,6«, D = + IS,?" und als sphärische Radien 
der Schnittkreise, wenn wir die Werte für die einzelnen Klassen 
in drei Mittel zusammenziehen, 

Sterne heller als S,0" £ — 98,6'' + 0,7" 
6,1"— 8.0 91,9 ± 0,6 

8,1 —9.5 92,1 ± 0,3. 

Zwischen 6"' und 9,5" zeigt sich die zu fordernde Ver- 
kleinerung von 2J nicht, bei den helleren Sternen scheint indes 
ein größerer Wert von S sicher zu sein. Es stände hiernach die 
Sonne nördlich von der Hauptebene der Stemo bis 9,5™. Neben 
den dieser Hauptebene sich anschließenden Punkten der Maxima 
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der Stemzahlen traten aber »och andere auf, die nnmöglich dieser 
Ebene angeboren können, und die eine zweit« Ebene mit dem Pol« 
in ^ ^ 191,8", I» — + 38,8" befltimmen. Der Bphäriscbe Radius 
des Scbnittkreises liegt für die Sterne 6" big 9,5™ zwischen den 
Werten 82,8'' und 85,4", ohne einen systematiscben Gang zu 
zeigen. Es wäre &leo nur »nf «ine Stellung der Sonne sQdhob 
von dieser Ebene zu schließen. 

Eine zweite , in anderer Art ausgeführte Bearbeitung dea 
Materiab gab Prej (Denksohr. d. Wien. Akad., Bd. 43). Aus 
einer mathematischen Darstellung der beobachteten Stemzahlen 
stellt er die Gleiohnng der Maxima auf, die die Hauptebene be- 
stimmen durch A = 199,4^ D = + IT,»», £ = 91,30. Die 
hierbei auBgeschlossanen , die zweite Ebene bestimmenden Stern- 
zahlen ergeben für dieee A = 182,1«, D = + 19,7», 2; = 89,4*. 
Die Hauptebene scheint nach der Übereinstimmung beider Be- 
arbeitungen zuyerl&saig festgelegt zu sein, wahrend die zweite 
Ebene und die Lage der Sonne zu ihr aus dem Material nicht 
sicher zu ermitteln ist. Das Auftreten der beiden Ebenen würde 
andeuten, daß die Sternwolken, die das System der Sterne bis 
9,5™ bilden, nicht in derselben Ebene liegen. 

Um über die Verteilung der Sterne in der Hauptebene Auf- 
schluß zu erlangen, ziehen wir in derselben Radien in bestimmtem 
Winkelabatande und teilen ao die ganze Ebene in Kreisringstüoke. 
Legen wir dann diesen Stücken eine beatimmte Höhe senkrecht 
zur Ebene der Milchstraße bei, suchen für die Projektion jedes 
Stückes auf der Sphäre die Sternsahlen in den einzelnen GröBen- 
abstufungen, bo würden wir die Dichtigkeit der Stern Verteilung 
in den einzelnen Ringstücken ermitteln können, sobald wir durch 
eine Ansahiue über die mittlere Entfernung der verschiedenen 
Größenklassen imstande sind, den Rauminhalt der Ringstüoke zu 
berechnen. Ristenpart hat diesen Gedanken (V. J. S. 37, 370) 
auszuführen versucht. Als Maß für die Entfernung steht uns nur 
die Helligkeit zur Verfügung, die uns nach Gleichung (19) das 
Verhftltoia der Entfernungen kennen lehrt. Es können die so 
gezogenen Grenzen allerdings, wie wir noch ausfübrUcher werden 
darlegen müssen, nur in sehr roher Annäherung als räumliche Ab- 
grenzungen der Sterne verschiedener Helligkeiten gelten. Ganz 
besonders nachteilig muß dieser Umstand unsere auf den der 
Gleichung (19) zugrunde liegenden Annahmen gleichförmiger Ver- 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 176 — 

teilong und gleicher mittlerer Leaohtkrait fuflenden Schlüase 
beeinträchtigen für das Gebiet unserer n&heren Umgebnng, da die 
verhältniBm&fiig kleine Zahl der belleten Sterne neben den uns 
nächsten auch die sieb entweder durch besondere Größe oder durch 
besondere Leuchtkraft auszeichnenden Sterne nnserer weiteren 
Umgebung enthält. Andereraeite ist zu erwägen, daß, wenn die 
Stemwolke, in der wir uns befinden, ein* einigermaßen ab- 
geecbloBsenes und für sich stehendes Ganzes bildet, sieb aucb 
unter den tatsächlichen VerbSltnisBen angleicher absoluter Hellig- 
keit Spränge in der scheinbaren Helligkeit zeigen werden, die die 
Grenzen erkennen lassen worden. In der folgenden Tabelle Bind 
nun nach Ristenpart die Sternzahlen in der Raumeinheit, d. h, 
in einer Kugel vom Radius der mittleren Entfernung der Sterne 
erster Größe, angegeben für Strahlen, die in der Ebene der Milch* 
atraße von uns aus unter Winkeln von 45'^ gezogen werden. 
Bistenparts Abzahlungen stützen sich nur auf die Harvard- 
Photometrj und die B. D., so daß für den Südfaimmel die Ver- 
folgung der Kurven gleicher Dichtigkeit nicht möglich ist 





Stemzahlen in der Baumeinheit: 






1 gm im 5m 6» 6,5" 7" 7,5" 8" 8,5" 


9"9,5" 


Adler . . 


0* 1 8,2 8 


!*,8 4,0 2,8 3,5 3,8 2,5 2,7 


3,8 3,5 


Schwan . 


45 \l 
80 H, 


5 
i] 6 


7 7,i 8,2 8,4 8,9 8,5 6,3 6,8 


7,1 6,2 


CaSBiop. . 


3 6,1 6,3 \iA *,9 3,6 3,8 3,7 


3,7 4,3 


Fuhnaann 


135 1 8 


7 8 


6 6,5 5,4 5,2, 4,3 4,4 4,4 4,2 


4.8 IV 


Einhoi'D . 


ISO 12 


2] 7 


6 8,5 [4,0 3,6 3,9 1,8 3,3 3,4 


|5,3 5,8 


Pnppig . . 


235 IB 


1 7 


0^ e,2 




Centaur . 


270 30 


8 T 


6 9,5 5,6 




Skorpion . 


315 26 


i . 


8 6,2 fTi 





Der erste Grenzpunkt auf den Strahlen liegt in der mittleren 
Entfernung der Sterne dritter Größe, der zweite in der mittleren 
Entfernung der Sterne 4™ usw. gemäß den Angaben der ersten 
Horizont alreifae. In der Tabelle sind die Übergänge durch die 
Dichtigkeiten 5 und 10 durch Linien verbunden. Das Ergebnis 
wäre folgendes : Die Sonne befindet sich in einem Sternhaufen, 
dessen Zentrum etwa in der galaktisohen Länge 300° im Stem- 
bilde Norme liegt. Sie steht ziemlich stark exzentrisch in diesem 
Haufen nach dem Sternbilde des Perseus hin. Dieser Sounen- 
Btemhanfen ist umgeben von einer sternarmen Zone, die besonders 
stark hervortritt dort, wo wir dem Rande am nächsten sind. Dies 
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ist aber vermutlich nur echeinbar und eine Folge des UmBtandee, 
daß wir die schwäoheren Sterne des eigenen Haufens zu weit 
fort, die helleren der anscfa ließen den Stemwolken zu nahe heran- 
rücken; ein Fehler, der sich um ao tnebr geltend machen muß, je 
femer die Grenze liegt. Die zweite deutlich herrortretende Stem- 
wolkeiBt die im Schwan, die sioh bis an die Grenze der Argelsnd er- 
sehen Sterne erstreckt. Eine kleinere, nach dem Fuhrmann zu 
gerichtete Stemanhäufnng scheint mit dieser susgedehnten Wolke 
zusammeuzahängen. 

Wenn wir hiermit nun auch die aller Wahrscheinlichkeit nach 
richtige Erklärung der Konstitution des Sternsystems für unsere 
nähere Umgebung gefunden haben, so haben wir uns jetzt doch 
noch die weitere Frage nach dem Bau des Systems jenseits der 
Grenze der Argelanderschen Sterne vorzulegen. Wirklich 
gesicherte Tatsachen, auf die wir uns stützen könnten, sind hier 
nur in sehr geringer Anzahl gegeben. Herschels Eichungen 
haben uns in Seeligers Bearbeitung gezeigt, daß bei diesen 
schwächeren Sternen die Stemzahl nur in der Milchslraße mit 
abnehmender Helligkeit annähernd nach dem für die heileren 
geltenden Gesetze wächst, während außerhalb der Milchstraße die 
Sternzahl nur sehr langsam zunimmt, und die Ersoheinung der 
Milchstraße selbst drängt uns zu dem Schlüsse , daß in jenen 
fernen Tiefen des Raumes, in denen die diese Erscheinung herror- 
rufenden Sterne sich befinden, das strenge Gesetz gültig sein wird, 
daß die Sternzahl allein in der Milchstraße noch einer Vergrößerung 
unterworfen ist. Andererseits zeigen uns alle über die Sterne 
9,5™ hinausreichenden Stemzählungen, wie Celorias Zone, 
Epsteins und Herschels Eichungen, daß auch bei diesen 
schwächeren Sternen noch große Unterschiede in der Dichtigkeit 
vorhanden sind, und die Milchstraße selbst ist keineswegs ein 
einfaches, leicht verständliches und sicherer Deutung fähiges 
Gebilde von einheitlichem Charakter. In der Tat besteht sie in 
einem Teile aus einer Anordnung von Lichtflecken, die im Schützen 
nnd Skorpion glänzend und unregelmäßig, im Adler gleichförmiger 
und weniger hell sind, in einem anderen Teile, besonders am Nord- 
himmel, aus einem schmalen, gleichförmig leuchtenden Bande. 
Sie bietet an einzelnen Stellen dunkle Häunie mit ziemlich aus- 
geprägten Umrissen und besonders intensiv leuchtender Umgebung 
dar, die unwillkürlich den Eindruck einer Trennung oder eines 
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Loches in dem Bande bervorrafeu. All dieaes scheint tuiTertrfiglich 
za aein mit der Annahme, ea bestände das ganze Gebilde der 
Milchstraß« ans einer großen Zahl geaetzloa angeordneter Stern- 
hänfen. Wir können vielmehr nur eine Erklärung finden in der 
Voralellong eines zaaammenhftogenden Ganzen von mannigfach 
verschiedener Struktur. Die gewöbnliohste Annahme war nun die, 
die MilohstraQe bilde einen zaaammenbängenden Iting, in deaaen 
Innern, und zwar n&be der Mitte etwaa nördlich von der mittleren 
Ringebene, unsere Sonne stände. Diese Hypotbeae läßt sieb leicht 
durch Stern Zählungen präfen. Die Beobachtung lehrt, daß die 
Dichtigkeit der Milch Straßensterne eine sehr verschiedene ist. Die 
grfißte Gleichförmigkeit scheint im Sternbild des Einhorns vor- 
handen zu sein. Hier weisen Herachels Eichungen eine Maiimal- 
zahl von 204 Sternen and als mittlere Stemzabl eines Feldes 
82 Sterne auf. Auf der gegenüberliegenden Seite im Adler und 
Skorpion ist die Gestaltung am ungleichförmigsten; wir haben 
hier die vom Schwan bis zum Skorpion reichende Teilung in zwei 
nebeneinander faerlaufenda Arme und die großen Lichtballen. 
HerschelsEichungen geben als Maximum der Sternzabl5ö7 Sterne, 
und die mittlere Sternzahl ist in dem einen Arme 145, in dem 
anderen 202. Auf der s&dlichen Hemisph&re bei der großeu 
Unterbrechung der Milohatraße im Schiff Argo kommen Eichfelder 
vor, in denen die Stemzahl bis auf 15 sinkt. Hieraus folgt, daß 
entweder die Sternzabl ayatematisofa yerscbiedes, der Ring von 
sehr ungleicher Dichtigkeit sein mnß , oder daß wir exzentrisch 
im Ringe stehen. Diejenige Stelle des Ringes, wo die Sternzahl 
die kleinste, die scheinbare Dichtigkeit die geringste ist, wäre die 
uns nächste. Dann mttßten wir aber auch erwarten, daß die 
Breite des Ringes uns an dieser Stelle entsprechend größer erscheint. 
Das ist nun aher nicht der Fall, jedenfalls nicht in dem Maße, 
wie es die Stemzahlen verlangen. Wollen wir also nicht dem 
Ringe eine die vielfachen Besonderheiten des Milch straßengebüd es 
erklärende Strnktnr und Gestaltung geben, so reicht diese ein- 
fache Annahme, nach der die Milchstraße ein dem Leiernebel 
ähnliches Gebilde wäre, nicht aus. Celoria setzte deshalb an die 
Stelle eines Ringes deren zwei sich umschließende. Die Sonne 
steht in dem inneren Ringe nach der Seite des Einhorns zn. Die 
heiden Ringe Hegen in etwas gegeneinander geneigten Ebenen, 
und nnser Standpunkt ist ein solcher, daß die beiden Ringe in 

Kobold, Baa d« IHxitan»T>temi, J2 
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der Richtung nach dem Eiubom zu ineiaander Qbergehea, während 
wir sie an der entgegengeBetzten Seite getreiint erblicken. Diese 
Hypothese erklärt wohl die allgemeinen Verbältniaae, aber die 
DetaÜB, die wir wabrnebmen, die ÖBnnngea in dem Sande, die 
Flecken, in denen die Sterazabl unbegrenzt groß erscheint, die 
Fig. U. 



Großer Androtnedanebel, 

Wunder, die uns die Photographie enthüllt hat, sind doch un- 
vereinbar mit dieser Annahme. Es scheint, daß nur durch eine 
Verbindung und Verschmelzung der beiden Hypothesen der un- 
regelmäfiig angeordneten Sternhaufen und des nahe gleiohfOrmigen 
Bandes eine genügende Erklärung zu finden ist. Wir haben uns 
die einzelnen Teile als in sehr Terschiedener Entfernung stehend, 
aber miteinander Terhunden zu denken, und so ergibt sich Ea st ons 
Beutung der Milchstraße als eine spiralförmige Anordnung der 
Materie (Ä. P. J. XII, 187). Der Kern dieser Spirale müßte liegen 
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in der Richtung nach dem CjgnnH bin, dort, vo die Annahme 
zweier Ringe den Schnittpunkt Yorauiaetaen muß. Vom Kern 
gehen mehrere Zweige auB, deren einer unsere Sonne iast amsohlieÜt. 
Die weit«n R&ume des Himmels bieten una ähnliche Qebilde in 
großer Falle dar, und da diese Annahme alle Beobachtungen nn- 
gezwnngen und natOrlioh erklärt, wie leicht einznaehen, dflrfen wir 
sie in der Tat als eine sehr plausible ansehen. 

Die Photographie hat in den letzten Jahren unsere Kenntnis 
der Struktur dieser Spiralnebel wesentlich gefördert. Während 
selbst mit den lichtstftrksten Instrumenten das Ange nur mit 
starker Zukilfenabme der Phantasie manche Einzelheiten dieser 
oft so Terwickelten Gebilde enträtseln koont«, haben die langen 
Expositionen hier wahre Wunder enthüllt. Neben dem großen 
Andromedanebel (Fig. 14), den wir jetzt gleichfalls als grolle 
Spirale erkannt haben, und in dem man häufig ein ungefähres 
Bild unserer MilchstraOe erblicken will, ist besonders der Nebel 
in den Jagdhunden, der erste als Spiralnebel richtig erkannte, 
für das Stadium des Baues solcher Nebel wichtig, weil er durch 
seine Stellung zur Gesicbtslinie uns die Details in den Windungen 
deutlich erkennen läßt. Der in Fig. 15 (a. f. S.) dargestellte Nebel 
besteht aus einem offenbar in Rotation befindlichen stark Ter- , 
dichteten Kerne, an den sich zwei spiralig gewundene Schweife 
anschlieÜeu. Dieselben sind stellenweise unterbrochen-, an anderen 
Stellen schon zu Knoten zusammengeballt. Besonders in dem 
einen Arme sieht man eine ganze Reihe von Yerdicbtungs Zentren 
sich aneinander reihen; er gleicht einer Perlenschnnr. Um die 
Nebelmaterie herum sieht man einen stemarmen, sich dunkel Ton 
der Umgebung abhebenden Raun. Es ist im ganzen ein Gebilde, 
das einem im Innern in der Nähe des zentralen Teiles befindlichen 
Beschauer bis in die kleinsten Details ein unserem Milchstraßen- 
systeme ähnliches Bild gewähren würde. 

Aber die Anwendung der Photographie aof unsere Milch- 
straße selbst hat uns auch hier Dinge ofEenbart, die dem Auge 
bisher yerborgen waren und wohl immer verborgen geblieben 
sein würden. An einer Stelle, wo Kerschet eine diffuse Nebel- 
masse erkannte, die aber ihrer Unbestimmtheit und Lichtschwäche 
wegen keinerlei Interesse zu Terdienen schien, enth&Ute Wolf in 
Heidelberg unseren Blicken das wunderbar schöne Bild, das diesem 
Buche als Schmuck vorangestellt ist Das Zentrum dieses großen 
12* 
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Nebels, welcher den Namen „ Amerikanebel " erhalten bat, liegt 4** 
östlloh Ton « Cygni in AR 20*' 05,0", Dekl. + 44* 10' (1855,0) 
am Rande einer sehr glftnsenden Stelle der Milchstraße. Die bellen 
Sterne des Bildes sind v Cygni im SQdeo, | Cygni im Osten, 

Fig. 15. 



Spiralnebel in den Jagdhundeil. 
fi Cygni im Norden und 56,57 Cygni im Westen; in den Nebel im 
Norden eingebaut ist der Stern 5,7. Größe 60 Cygni. In den Zeioh- 
nnngen der Milcbstraße macbt sich dieser Nebel in keiner Weis« 
geltend, er spielt bezüglicb der Verteilung der Intensität des Milch- 
straßen lichtes keine wesentliche Rolle. Trotzdem ist aber wohl nicht 
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zu bezweiieln, daß er einen Teil des MUch Btr aßen System b bildet. Wir 
Beben nun ttnch bei ibm die achon Herachel bekannte Ersobemung 
der itemleeren, den Nebel umgebenden nnd ia ihn eindringenden 
Zonen. Die Verteilung der Sterne in der Nabe aolcher Kabel bat 
Eopfi statistiaobnntarsucbt und ist dadurch zu einer vollständigen 
Bestätigung des AugeuBoheina gekommen, daß die Zabl der 
sobwacben Sterne mit der Ännfthernng au den Nebel sieb plötzliob 
stark vermindert, im Nebel selbst aber wieder zunimmt, und daß 
andererseits die Verteilung der beileren Sterne keinerlei Abhängig- 
keit Ton den Nebeln und ihrer Gestaltung zeigt. Daraus zieht 
Berbericb den naheliegenden Schluß, daß die hellen Sterne nicht 
in derselben Entfernung Ton uns liegen wie die Nebel und die 
Bohwachen kleinen Sterne, sondern uns erheblich n&ber steben, 
daß also nur die Nebel nnd die kleineren Sterne „ein gemeinsames 
Ganzes, das sieb umgestaltet und entwickelt nach uns unbekannten 
Gesetzen", wie Kopff es ausdruckt, seien. Daraus w&rden dann 
die offenbar TorhandeaenSteraenleeren aioh ohne weiteres erktftren. 
Aber die Erscheinung zeigt sich nicht bei allen Nebeln. Der 
große Andromedanebel steht an einer besonders stemrejohen Stelle 
der Milchstraße und scheint keinerlei Einfluß auf die Stemfülle 
dort auBzubben, also ohne inneren Zueammenbang mit ihr zu sein. 
So Äußert sich auch darin achon ein Unterschied zwischen den 
Tersobiedenen Nebelformen. Wolfs phatographiBche Aufnahmen 
haben weiter gezeigt, daß die kleineren Nebelflecke, die an Tielen 
Stellen des Himmels in großer Anzahl vorhanden sind, sehr b&ufig 
eine schnnrförmige Anordnung oder anch eine Anordnung in 
Gestalt einer Spirale zeigen. Das gleiche erkennt man, wie 
Baokbouse hervorhebt, aber auch bei den Sternen. Auch diese 
sind h&ufig in geraden Linien von oft bedeutender Länge aneinander 
gereiht. Die Linien laufen zuweilen nahe parallel zueinander, oder 
sie sind strablenfQrmig angeordnet. Besondera deutlich tritt die 
Erscheinung hervor in der Milchstraße, wo sie eich in den Photo- 
graphien leicht nachweisen läßt. Daraus ist zu schließen, daß die 
gleichen Gesetze, die bei der Bildung des ganzen Sternsyatems tätig 
waren, auch in den Teilen noch wirksam sind, und ao wird es denn 
schwierig, daa Ganze und seine Teile auseinander zu halten. Ist 
nnaere Milchstraße eine fQr sich bestehende und in sich abge- 
schlossene, aus Sternen gebildete Spirale, und sind die Nebelflecke 
nnd Sternhaufen ihr koordinierte, gleichfalls selbst&udige Systeme, 
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oder gehört all das, was wir wahrnehm 
zigen mannigfach gestalteten und gegliederten Ganzen? Darüber 
kann Tielleicht wieder die Statistik entscheiden. Diese oBenbart einen 
prinzipiellen Unterschied zwischen Sternhaufen nnd Nebeln. Die 
ersteren stehen, wie schon lange bekannt war, fast ans schließlich 
in der Uilchstrafie; wir haben sie zweifellos als Teile derselben, 
ja als die weaentliobsten Bestandteile zn betrachten. Die Nebel 
aber zeigen ebenso entschieden das entgegengesetzte Bestreben 
der Zneammendrängnug in die der Milchstraße fernen Zonen. 
In der Nfthe des Nordpols der Milchstraße steht eine ganz gewaltige 
Anh&ufnng ron Nebeln aller Formen. Wolf z&hlte in «nem 
30 D" fassenden Areale 1728 meist kleine Nebelflecke, die nm 
einen 1,5" vom angenommenen Nordpole der Milchstraße ent- 
fernten Punkt zneammengedr&ngt standen. Die Anhäufung 
bedeckt eine Fläche von elliptischer Begrenzung, und die Mehrzahl 
der Nebel zeigt eine in gleicher Weise orientierte Gestalt. Auch 
gegen den Südpol der MilchstraBe ist eine Anhäufung von Nebeln 
bemerkbar; sie tritt aber nicht so sehr beryor, wohl infolge unserer 
noch mangelhaften Kenntnis dieser Gegenden. Außerdem treten 
hier die beiden Kapwolken auf, die sich als mächtige Anhäufungen 
»on Nebeln und Sternhaufen erweisen, und die, wie wir früher 
schon sahen, auch durch den Spektralcharakter der sie bildenden 
Bestandteile sich als Teile der Milchstraße, und zwar als uns 
besonders nahe und deshalb sich am weitesten entfernt von der 
Mittellinie projizierende erkennen zu geben scheinen. Da sie als 
besondere Eonzentrations Zentren zu gelten haben, müssen sie die 
statistischen Feststellungen bezüglich der Südhemisphäre wesent- 
lich beeinflussen. Zur Zeit ist die Statistik nor auf die visnell 
entdeckten Nebel, deren Zahl etwa 10 000 ist, ausgedehnt. Aber 
nach den Ergebnissen der photographi sehen Aufnahme kleinerer 
Bezirke ist zu schließen, daß die wirkliche Zahl wohl die zehnfache 
ist, und daß unsere jetzige Kenntnis der Verteilung der Nebel nur 
eine sehr unToHkommene ist. Die uns bekannten Nebel sind 
außerdem jedenfalls die uns rerh&ltniBmäßig nahen, und wenn wir 
unserem Stemsystem als einem Spiralnebel eine vorherrschende 
Ausdehnung in der Ebene der Milchstraße zuschreiben, so ist es not- 
wendig, daß die n&chsten nns fremden Nebel in den der Milch- 
straße fernen Regionen liegen. Wenn nun die Statistik lehrt, daß 
die Terh&ltnisse wirklich so sind, so folgt daraus doch noch nicht, 
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daß die Nebel unserem Milohstralleiisysterae nicht angehören. Nach 
den neueren IcoBmogomaohen Anaicbteu sind die Nebel und die 
Sterne nur verschiedene Entwickelungastadien der Materie, so 
daß wir anzunehmen hätten, daß wenigstens ein Teil der uns 
sichtbaren Nebel anaerem StemByatem angehört. Dafür epricUt 
auch der offensichtliche enge Zusammenhang, der häufig zwischen 
Nebeln und hellen Sternen besteht, z. B. in den Plejaden oder im 
Orionnebel. Ob die Verteilnng dieser Nebel nun die gleiche ist, 
wie die der Sterne in dem Systeme, oder ob die Entwidtelung in 
Terschiedenen Begiouen des Systems systematisch verschieden, 
etwa in der Nähe der Hauptebene weiter fortgeschritten ist als 
außerhalb derselben, darüber fehlen uns noch hinrelohende Er- 
fahmngeu. Wir wissen durch die Beobachtung, daß die plane- 
tarisohen Nebel, also jene Nebel, die sich uns als runde oder 
elliptische, ziemlich scharf begrenzte und gleichförmig leuchtende 
Soheibchen zeigen, mit ganz wenigen Ausnahmen in der Milch- 
straße stehen. Die wirklichen Gaenebel, die sich im Spektroskop 
durch helle Linien zu erkennen geben, finden sich gleichfalls fast 
auBBcblieflUoh in der Milchstraße und außerdem in den Kapwolken, 
woPiokering deren 9 nachwies. Dagegen sind die ausgedehnten 
und die spiralförmigen Nebel viel gleichförmiger über den Himmel 
verstreut als die anderen Formen, was freilich wegen der geringen 
Zahl der uns bekannten Objekte dieser Art auch nur scheinbar 
sein kann und nicht als Zeichen einer Verschiedenartigkeit gedentet 
zu werden braucht. Da es bislang noch nicht gelungen ist, eine 
Parallaxe für Nebelflecke nachzuweisen, uns auch Eigenbewegnngen 
von Nebeln nicht bekannt sind, fehlt uns noch jedes sichere 
Kriterium über ihre Entfernung. Es sind zwar verschiedene 
Versuche gemacht, anf photographisehem Wege auch in dieser 
Frage Aufschluß zu erlangen. So bestimmte z. B. neuerdings 
Newkirk die Parallaxe des Zentrslstemes im Ringnebel in der 
Leier zu 0,104", und rechnungsmäßig sollte diesem Resultate nur 
ein sehr kleiner Fehler anhaften dürfen, da 8 Sternpaare die 
Parallaxe hinreichend übereinstimmend ergeben. Trotzdem wird 
man der Zahl selbst, weil bei den Aufnahmen die Vorsichts- 
maßregeln, die sich für diese Bestimmungen als unerläßlich er- 
wiesen haben , um systematische Fehler zu vermeiden , nicht in 
vollem Umfange beachtet sind , zunächst höchstens insofern Ver- 
trauen entgegenbringen, als sie za beweisen scheint, daß die 
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Parallaxe, also die Entfernung diesea Nebela, von gleicher Größen' 
Ordnung wie die der Sterne ist, bo daß wir berechtigt gind, den 
Nebel als zn unserem Stemaystem gehörig zu betrachten. Zu 
dem gleichen Schlüsse drangt auch die durch die Beobachtung 
erwiesene Tatsache, daß die Radialgeschwindigkeit, die für eine 
größere Zahl von Nebeln bekannt ist, von dorahschnitflich gleicher 
(iröQe mit der der Fixsterne ist 

Die genaue Bestimmung der Lage der Hilchstralte stößt auf 
große Schwierigkeiten wegen der Teilungen und Ve rast eins gen. 
Die besten in neuerer Zeit ausgeführten Untersuchungen sind die 
von Honzeau und von Gould. Houzeau suchte durch direkte 
Beobachtung am Himmel 33 Punkte der Milchstraße auf, in denen 
ihr Glanz einen Maximalwert annimmt, und berechnete den größten 
Kreis , der sich diesen Punkten am besten anschmiegt. Das 
Resultat wird durch die ungünstige Verteilung der Punkte, die 
sich in dem helleren Teile der Milchstraße zusammendrängen und 
in den schwächeren fehlen, schädlich beeinflußt. Honzeau 
rechnet einmal mit gleichem Gewichte für alle Punkte und findet 
A = IDl'S', D =t +28*47', S = 900 48' als Koordinaten des 
Poles und als sphärischen Radius der Milchstraße gültig für 1880,0, 
ein zweites Hai mit Gewichten nach der Helligkeit der Punkte 
und dem Resultat A = 192« 17', D = + 27» 30', 2: = 90" 20'. 
Gonld sucht von halber zu halber Stunde der Rektaszension fort- 
schreitend Pnnkte in der Mitte der Hüohstraße unter Benutzung 
ihrer Darstellung in der Uranometria Argentina und in Heis' 
Atlas. Durch diese Pnnkte läßt sich ein größter Ereis ziehen, 
dessen Pol liegt in AR 190" 20', Dekl. + 27» 21' (1875,0). 
Der Auffassung der Milchstraße als des Bildes eines Spiralnebels 
dürfte Houzeaus zweite Rechnung am meisten gerecht werden, 
nur scheint eine strengere nach der Formel (51) ausgeführte Aus- 
gleichung am Platze zu sein. Eine solche führte den Verfasser 
auf folgende Werte: 

Pol der Milchatraße 1880,0 . . . A = 191° 11', D — + 38*3' 

Sphärischer Radius J= 91" 14,5', w.P.± 34,1'. 

Die einzelnen Punkte werden dargestellt mit einem mittleren 
Fehler von 2» 31' für die Gewichtseinheit, d. h. für die Punkte 
größter Helligkeit. Es steht also die Sonne nördlich von der Ebene 
der Milchstraße, und der Pol dieser Ebene ist vom Pole der 
Symmetrieebene der Argetanderschen Sterne um 11,6" entfernt. 
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Beide Ebeneo sind also voneinander Tersohieden, sie schneiden Bioh 
unter einem Winkel von 11,6", and der Zielpaukt der Schnittlinie 
liegt in AR 298,9*, DekL + 29,7» im Stembildo des Schwans. 

2. Die rSumliche Asordnung des UniTersums. 

Durch die auf den letzten Seiten besprochenen Unterauchungen 
steht der Bau des Milchstraßen Systems in seinen rohen Umrissen 
nnd die allgemeine Anordnung der dasselbe znsauinienaetEenden 
Teile fest. Aber das Bild ist nur in recht unbestimmten Zügen 
gezeichnet, veil die Grundlagen, auf denen es aufgebaut ist, der 
Zusammenhang zwiscben der Helligkeit einerseits, der Sternzahl 
und Entfernung andererseits nur ein sehr lockerer und unsere 
einfachen Annafamen nur eine rohe Annäherung an die wahren 
Verhältnisse sind. Wird es nun nicht möglich sein, dnrch strengere 
Behandlung der gegebeneu Daten wenigstens fftr unsere nähere 
Umgebung zu sichereren Vorstellungen zu gelangen und die Zu- 
Terlässigkeit und Gültigkeit der Hypothesen, die wir zur Ver- 
bindung und zur Ergänzung unserer positiven Kenntnisse nötig 
haben, zu prüfen und zu erweisen? 

Es sind besonders drei Fragen, für die wir den Weg der 
Hypothese in Anspruch nehmen müssen, weil hinreichende Ee- 
fahrungen uns noch nicht zu Gebote stehen. Die erste Frage 
bezieht sich auf die Art der Verteilung der Sterne im Baume. 
Ist diese Verteilung eine gleioUörmige, eine willkürliche, regellose 
oder eine durch bestimmte Gesetze geregelte? Die zweite Frage 
bezieht sich auf die Leuchtkraft der Sterne. Unsere direkten 
Beobachtungen lehren uns nur die scheinbare Helligkeit der Sterne 
kennen, von der wir erst durch M^essnng der Entfernung zu der 
absoluten Helligkeit Qbergehen können. Wollen wir aber die 
HelUgkeit der Sterne benutzen, um aus der scheinbaren auf die 
wahre Verteilung der Sterne im Baume zu schlieCen, so müssen 
wir wieder wissen, ob wir die absolute Helligkeit für alle Sterne 
als gleich voraussetzen dürfen, oder ob wir Sterne verschiedener 
absoluter Leuchtkraft annehmen müssen. Für unsere Nachbarschaft 
ist diese Frage durch die Beobachtung zugunsten der zweiten An- 
nahme entschieden, aber es bleibt auch so noch die Frage oSen, 
ob die mittlere Leuchtkraft der Sterne, von der wir Jetzt nur noch 
reden können, überall im Räume die gleiche ist, oder ob sie in 
verschiedenen Richtungen mit der Entfernung von uns oder von 
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«inem etwaigen Zentrum des geaamten Fixaternsf etems variiert. 
Die dritte Frage endlich bezieht sich aof die Fortpflanzung des 
Licfatea. Ist dieOlbersscbe Hypothese einer Extinktion des Lichtes 
im Weite nramne zulässig und notwendig oder zu verwerfen? 

Erst Eopernikns machte den Weg zu einer der Wahrheit 
nahe kommenden Torstellung vom Universum irei. Bei rnfaender 
Erde war die Umdrehung dei ganzen FixstemhimmelB nur faßbar, 
wenn die Entfernungen kleid und wenigstens nahe gleich waren. 
Im Kopemikaniecben System aber forderte gerade die soheinbare 
Uuveränderliohkeit des Ortes der Fixsterne sehr große Entfernungen 
and zugleich ein Selbstlenchten der Fixsterne. Das sind aber die 
notwendigen Grundlagen, von denen ausgehend man mit Aussicht 
auf Erfolg beginnen konnte, den Bau des Universums auf dem 
sioheren Induktiven Wege zu erforschen, ab es der Technik 
gelungen war , unsere optischen Hilfsmittel so weit zu vervoll' 
kommnen, daß ein hinreichend großer Teil des Universums der 
Beobachtung zugänglich war. Dieser Zeitpunkt trat gegen Ende 
des 18. Jahrhunderts ein, als W. Herschel seine Riesenteleskope 
erbaute und die Herstellung sehr vollkommener achromatischer 
Femrohre den Optikern gelungen war. Und in der Tat war es 
auch W. Hersohel selbst, der die ersten Schritte auf dem an- ■ 
gedeuteten Wege unternahm. Bezüglich der drei vorhin erwähnten 
Fragen ging er naturgemäß zunächst von den einfachsten An- 
nahmen aus: gleichförmige Yerteilung der Sterne im Räume, 
gleiche absolote Leuchtkraft aller Sterne und völlig ungehinderte 
FortpSanzung des Lichtes im Ranme. Seine Sterneichungen 
lehrten ihn die Anzahl der Sterne kennen, welche sich in einem 
kegelförmigen Ranme befinden, dessen Spitze im Auge des Beob- 
aohters liegt und dessen Erzeugende durch die einzelnen Punkte 
du Bandes des Gesichtsfeldes seines Fernrohres gingen. Wenn 
nun das Sterneyatem ein imendlicbes ist, oder aber wenn die 
ranmdurchdringende Kraft des Fernrohres nicht ausreicht, um 
bis an die Grenze des Systemes vorzudringen, so mElßte sich bei 
gleichförmiger Verteilnng der Sterne im Ranme stets dieselbe 
Stemzahl ergeben, da ja dann die Höben aller Gesichtsfeldkegel 
gleich, und zwar gleich der Sehweite des Fernrohres sind. Ist 
aber andererseits das Stemsjstem ein begrenztes, and dringt das 
Fernrohr überall bis an diese Grenze in den Raum ein, so würde 
bei gleichförmiger Verteilnng der Sterne im Räume eine ver- 
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aohiedene Stemzahl in Terachiedenen . RicMnngen nur als eine 
Folge Tenchiedeuer Höbe der Geelchtsfeldkegel zu erklären sein, 
und es läßt aich dann diese Höhe, also die Entfernung der Grenz- 
■chicht des Systems in der betreßenden Bichtung, aus der beob- 
achteten Sternzahl ohne weiteres berechnen. In diesem letzteren 
Sinne deutete denn aach Hersobel die beobachtete Yerschieden- 
beit der Stemzablen, die, wie wir schon wissen, sich aU mit der 
Entfernung von der Milchstraße ziemlich regelmäQig abnehmende 
ergaben. Den Zusammenhang zwischen Stemzahl und Entfernung 
stellte er sich in folgender Weise vor. Schneiden wir einen Kegel 
Ton 90" OSnungswinkel durch Ebenen senkrecht zur Eegelachse 
im Abstände 1,2,3 — (» — 1) Ton der Spitze, so haben auch 
die Schnittkreise die Radien 1, 2, 3 ... (n — 1). In der fiten 
Ebene können wir um den Schnittpunkt der Kegelachge ft Kreise 
mit den Radien 1, 2, 3 ... fi beschreibeu. In den gemeinsamen 
Mittelpunkt der Kreise setzen wir nun einen Stern, auf den ersten 
Kreis 6, den zweiten 12 und so fort. Durch Summation der so in 
einer gewissen regelmäUigeD Weise verteilten Sterne ergibt sich 
die Anzahl der in dem Kegel enthaltenen ^= n^. Schneiden wir 
dann aus diesem Kegel durch unser Femrohr einen kleineren 
Kegel mit dem OSnungswinkel g aus, so rerbält aioh sein Inhalt 
zu dem des ganzen Kegels, da die Höhen gleich sind, wie die 
Q^nadrate der Radien der Grundflächen, und daraus resultiert 

für die Stemzahl Im Gesiobtsfeldkegel fi ^ »'tg^-r^^ worane dann 
für die Entfernung s ^ n — l der Grenzschicht folgt 



Uncotg'- 



Diese tou Herschel angewandte Formel muß den Wert S zu groß 
ergeben. Der Stem im Mittelpunkte der ersten Ebene steht zwar 
in der Entfernung 1 vom Auge, die 6 anderen Sterne in derselben 
Ebene haben aber schon die Entfernung y2, und ebenso ist es in 
den weiteren Ebenen. Die Stern Verteilung ist also nicht gleich- 
förmig, vielmehr würde bei wirklich gleichförmiger Verteilung 
die Anzahl ft größer sein. Da es sich aber nur um eine Fest- 
stellung der Gestalt, nicht der Dimensionen des Fixstern Systems 
handelt, ist der Fehler ohne Bedeutung. Mit Hilfe der Formel 
findet man beispielsweise für ß ^ 7,6' folgende Zahlen: 
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Die ÄDwendang dieser Methode auf die Eicfanngea führt auf 
die bekauate, in Fig. 16 wiedergegeben^ Gestalt des Fixatern- 
Bjatems. £b wftre ein linsenförmiger £6rper, dessen gröüte Aus- 
dehnung in die Ebene der MilchstraHe fällt. Die beiden Arme 
entsprechen der Teilung der MiichstroQe. Aber Hersohel selbst 
wnrde dorch spätere tjfahrungen dazu gefOhrt, diese Vorstellung in 
wesentlichen Punkten bu ändern. Bei seinen stets fortgesetzten 
Durchforschungen des Himmels fand er in der Milchstraße eine 
ganze Anzahl von Stellen, an denen es ihm nicht gelang, den weiß- 
lichen Schimmer, den das Auge hier wahrnimmt, völlig. in Sterne 
Fig. 16. 



aufzulösen. "Ea blieb immer ein weißlicher Hintergrund und damit 
• die Überzeugung zurück, daß noch br&ftigere luetrameute hier 
eine noch größere Zahl von Sternen zeigen würden, daß also die 
Grenze im Sternsystem hier niobt erreicht war. Hersohels 
sohließliche Ansicht des Milch strafiensystems als einer sich in 
nnmefibarc EntferaungeD erstreckenden, verhältnismäßig dünnen 
Schicht teils lockerer, teils dichtgedr&ngter Sternhaufen entspricht 
im wesentlioheu den heute maßgebenden Ansichten. 

Halten wir fest an dieser Yoretellung, so scheint es an der 
Hand unserer Zählungen möglich zu seiu, in die Gesetze der Ver- 
teilung der Sterne im Räume und speziell in unserer näheren 
Umgebung weiter einzudringen, und gerade in dieser Richtung 
bewegen sich die neueren Forschungen, die sich besonders an die 
Namen Strave, Sobiaparelti, Seeliger anknüpfen. 

Die charakteristische Eigentümlichkeit der Sternverteilnug 
ist die Abnahme der Häufigkeit der Sterne von der Milchstraße 
gegen ihre Pole. Setzen wir die scheinbare Dichtigkeit in der 
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Uilohatralie = 1, so wird aie bei den helleren Sternen an den 
Polen nur etwa 0,4. Dem freien Aage ist nnn die Grenze des 
Stemsystems gewiü nirgends erreichbar. Eine um unser Auge mit 
«inem Radius gleich der raumdurchdringenden Kraft des Auges 
beschriebene Engel wQrde, wenn die Leuchtkraft der Sterne 
(Iherall dieselbe ist, alle nns sichtbaren Sterne umfasBen. Wäre 
nun die Verteilung der Sterne eine gleiciiförmige, so könbte eine 
Abhängigkeit der Stemzahl von der Richtung nicht vorhanden 
sein. Houzeans Zählung der dem freien Auge sichtbaren Sterne, 
die S. 153 mitgeteilt wurde, er^bt aber eine von der Hilchstraße 
gegen die Pole abnehmende scheinbare Dichtigkeit; ist diese in der 
Milchstraße = 1 , so ist sie in der Zone ± 70» bis ± 90« gal. 
Br. nur 0,739. Wir sind daher gezwungen, entweder die gleich- 
förmige Verteilaug fallen zu lassen oder anzunehmen, daß die 
Sterne in der Richtung der Milchstraße durchschnittlich heller 
sind als in der dazu senkrechten Richtnng. Gerade für die bellen 
Sterne ist die letztere Annahme nun wenig plausibel, und die 
StruTCflcbe Hypothese geht demnach dahin, daß eine Abnahme 
der Dichtigkeit der Stemverteilung im Räume von der Milchstraße 
ans nach beiden Seiten stattfinde. Nennen wir z die Anzahl der 
Sterne zwischen der Milchstraße und der galaktischen Breite b«, 
N die als Funktion von b gedachte Anzahl der Sterne in der 
Volumeneinheit, so entspricht die Zahl e dem Inhalt eines KSrpers, 
welcher liegt zwischen der Ebene der Milchstraße und der durch den 
Faralielkreis b^ gehenden Eegelaberfiäche. Ein differentieller Schnitt 
dieses Körpers hat den Inhalt nN(cos'b — sin'bcotg*b,j)cosbdb. 
Indem wir in diesem Ausdruck für N seinen analytischen Ausdruck 
substituieren und nun nach b zwischen den Grenzen und b, inte- 
grieren, erbalten wir die verlangte Darstellung der beobachteten 
Sternzahlen x und können dadurch die Koeffizienten der Ent- 
wickelnng von N berechnen. Strnve findet durch Vergleichung 
der Anzahl der Sterne bis 8™, welche in den einzelnen Rektas- 
xensionsetnnden der Besselschen, sich anf den Gürtel zwisohen 
den Parallelkreisen -{- Ib^ und — 15*^ erstreckenden Zone vor- 
kommen, die verschiedenea galaktischen Breiten entsprechende 
Zaia der Sterne im Areal einer Stunde der Rektaszenaion : 
Breite 25° 14' n = 637 
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In den die Milchstraße enthaltenden fiektaszeDBioniBtiiDdeii rer- 
gleioht er das in die MilcbstraQe fallende Areal mit dem Gteaamt- 
areal und berechnet so die wieder im Areal einer Stunde der 
RektaBzenaion liegenden Sterne fürt) =0 zun ^^ 1422. Diese vier 
Zahlen stellt er streng dar durch den Anadraok 

m(1 — 0,90474cos2b) = 483,92 — 348,43cös2b. 
Wird der senkrechte Abstand von der Ebene der Milchstraße in 
Teilen des Radius der Sphäre der Steroe 8™ x genannt, so daß 
X = sinb ist, und die Dichte in der Milchstraße = 1 gesetzt, so 
können wir die Sternzahl n darstellen als Funktion von JT^ Nu D 
auf dem oben angedeuteten Wege. Nq ist die Anzahl der Sterne 
in der Volumeneinheit in der Ebene der Milchstraße. Strnve fand 
in Ähnlicher Weise aus der vorigen Formel für D den Ansdruck 
_ 1 + 14,9039 (T' + 97,6&7a:' 
' " (1 + 18,995 X»)» 

Dieser Aasdmok ist eine strenge Darstellung der vier der Beob- 
atOitung entnommeneu Zahlen n. Diesen Zahlen wohnt aber eine 
erhebliche Unsicherheit inne. Eine Änderung derselben um ein paar 
Einheiten würde den Ansdrack Dj in den großen Koeffizienten 
der höheren Potenzen von x sehr betr&chtlich ändern, nnd es kann 
deshalb, wenigstens für größere Werte von x, der strenge Ausdruck 
keine genügende Vorstellung über die Dichtigkeitsänderung im 
Stemaystem geben. Um zu sehen, wie sich ein völlig zuverläedges 
Material in dieser Weise verwerten läßt, wollen wir die Houzeau- 
aohen Zahlen der dem freien Auge sichtbaren Sterne in die Keohnung 
einfähren. Wenn wir die galaktisohe Breite, bia zu der die Z&falung 
reicht, derZahli^ als Indes anhäugen, so ergeben Houzeaus Zahlen: 
^i„=572, .«80=1577, £■50 = 2271, ir,(, = 2712, 

«30 = 2859. 
Diese Zahlen werden streng dargestellt durch die Formel 
£ = 3312,6 X — 495,9 x' ~ 976,6 x'' + 1907,4 je' — 887,8 x" 
und ergeben 

Xtj = 1 — 0,749 X* — 3,439 a;* + 12,092 a;« — 8,845 a;*. 
Auch hier haben die Koeffizienten der höheren Potenzen von x 
nnr rechnerische Bedeutung. Heben wir dieFordemng des strengen 
Anschlusses an die gegebenen Zahlen auf und setzen D voraus in 
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der Form I> = 1 + esiS*n*6 -|- a^sin*b + ■■■, «o folgt aus der 
Torhin gegebenen Inhaltaformel fflr e der am^ytiacbe Anedmck 



xN. 



1 



i^ + - 



' + 



x^ + 



x^ +■ 



Anf d 



5-7 
e UouzeanBchen Zahlen « angewandt, führt die Formel mit 
Na = 1535,4, Dg = 1 — 0,573 st»»ö 
auf die Zahlen 

z\^ = 556, «'jo = 1Ö61, ü'50 = 2297, s',,, = 2716, 

«;, = 2847. 
Die SaretelJung der beobachteten Zahlen dureh einen nnr 
das quadratische Glied enthaltenden Ausdruck der Dichtigkeit ist 
eine völlig befriedigende. Recbnen wir zum Vergleich die Ter- 
ecbiedenen Werten von x entsprechende Dichtigkeit nach dem 
strengen Ausdruck D^ and dem Nfihernngsaus druck Z)j , sowie 
anch nach Strnves Ausdruck i>i aus, indem wir in diesen letzteren 
den Radiaa der Sphäre der Sterne 8™, fflr die der Ausdruck gilt, 
= 2,80 mal Entfernung der Sterne 6. Größe entsprechend Struves 
Entfemungstabeile setzen, so erbalten wir 
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1,000 
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0,896 
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0,977 
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0,539 


0,700 


0,794 


0.8 . . 


0,4*1 


0,798 


0,636 


1,0 . . 


0,383 


0,059 


0,427 



Uan sieht zun&cbst, daß der strenge Ausdruck D^ für große 
X zu unmöglichen Werten der Dichtigkeit führt. Die Dichte 
nimmt bis x ^ 0,6 ziemlich regelmäßig ab, wächst dann aber 
wieder, wie noch deutlicher ist, wenn wir die x ^ 0,7, 0,9 ent- 
sprechenden Werte D^ =^ 0,720, 0,755 hinzufflgen, um plötzlich 
an den Polen der Milchstraße rapid zu fallen. Für die Aus- 
drücke Dl und D^ liegt die Dichte nahe zwischen denselben 
Grenzen, sie nimmt nur bei Strnve anfangs erheblich schneller 
ab. Ks berechtigt das aber nicht zu dem Scblnsse, daß die 
Dich tigkeita Verhältnisse für die Sterne bis 8™ andere seien als 
für die bis 6*°. Denn Strnve leitet aus dem Material der 
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BeBBslBchen Zonen auch den DichtigkeitsauBdruck fOr die Sterne 
bis 7™ ab and atOtzt anch anf die Herachelschen Eichungen 
eiae BereclmDDg der Dichtigkeit. Die beiden Auedrücke ergeben 
für a; = 0,123 bzw. x = 0,008 die Werte D, =: 0,874 bzw. 
Dj ^ 0,964, und diese Werte würden nach Straves Entfemungs- 
talel zum Werte x ^ 0,2 bei dan Sternen bis 6" gehören. Die 
ans den Sternen bis 7" nud bis 8™ berechneten Werte stimmen 
miteinander überein, aber der ana den dem freien Anga Bicbtbaren 
Sternen sich ergebende Wert iat genau derselbe wie der, zn dem 
die HerBchelachen Eichungen führen. DaB Material, auf dem 
diese letzteren Werte bernben, darf aber eeiner Natur nach ala 
das für die Untersuchung der Dicht igkeitsTerbältniBBe geeignetere 
gelten. 

Ein VerBUoh, die 8. 164 aufgeführten Seeügerscben Stem- 
zablen für die neun galaktischen Zonen darzustellen in derselben 
Weise, führte auf die anmögliche Formel D ^ (1 — 1,465 sin^b), 
woraus folgen würde, dafi die Verteilung der sobwäoheran Sterne 
eine andere ist als die der helleren. Es reichen aber o&enbar die 
Sternzahlen allein nicht aus, um diese Terbältnisse aufzuklären. 
Erst daa tiefere Eindringen in die Änderungen der Sternzablen 
von Stufe zu Stufe der Helligkeit konnte, znm Ziele führen. 

Ist der Ausdruck für die Dichtigkeit gegeben, so sind wir 
imstande, die Entfernungen für die einzelnen GröBenklaBseu zu 
berechnen, da bei der Toraussetzung gleicher absoluter Helligkeit 
und uubebluderter Fortpäanzung des Lichtes die Sterne einer 
bestimmten Helligkeit auf einer Kugel oberfläohe liegen. Der 
Inhalt dieser Eugel wäre so zu bestimmen, dafi er entspricht der 
Anzahl der Sterne bis zu der gegebenen Helligkeit. Ist also '&„ 
wieder die Anzahl der Sterne bis zur Gröfie m, r„ ihre Entfernung, 
so w&re r„ zn bestimmen durch das Integral 



a„ = jiNt, \{rl — x^)D.dx. 



FühreD wir für J) den einfachen Auedmok (1 — ax') ein, der 
für die Sterne bis 6. Größe genügt, so wird 

a„= 4ni?'(,{l7g»'m — a^OfS.)- 

Eioe Berechnung der Entfernung der Argelanderscben Stera- 
gröfien nach dieser Formel unter den beiden Annahmen gc = 0, 
So = 1366,3 entsprechend gleichförmiger Verteilung, bzw. 
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a = 0,073, So =: 1535,4 und GegenüberBteLuiig mit Struvea 
Resoltateu enthält folgende Tafel: 

QraOe 1 2 3 4 5 6 Grenze 

Steruzalil f. d. halbe Sphäre 4,5 SS ai 246 «28 1S22,S 2S12 

fi) — konst. . . 1,00 1,79 2,72 3,80 6,1» 7,12 8,04 

EntferanngJ =(1 — 03;*). 1,00 1,80 2,73 3,82 5,28 7,31 8,33 

IStrwve . . . 1,00 1,80 2,76 3,81 6,45 7,73 8,87 

Die Entfernungen eind mittlere Entfernungen, indem die 
Anzahl der Sterne der m*™ Gröfie umfaßt alle Sterne hia zur 
Größe m — 1 und die Hälfte der Sterne der m*™ QröBe. Die 
letzt« Kolumne bezieht eich auf die Grenze für da> freie Auge. 
Der Einfluß der Sohichtung im Stemaystem ist demnach innerhalb 
dieser Grenze nur ein geringer. 

In der Ebene der MilchBtraße setzen wir die Dichtigkeit der 
SteruTerteilang ale konstant roraue. Hersobel sah in dieier 
Bichtnng in dem 15' 4" grolleu Gesichtsfelde seines Femrohres 
82 Sterne. Istr die Entfernung der schwächsten Herschelaoh«! 
Sterne, Q der Radius des Gesichtsfeldes, so ist der Inhalt desGesichte- 
feldkegels jT^tg^QX. Andererseits haben wir in der Volumen- 
einheit 1535,4 Sterne bis 6™. Daraus folgt, daß die Entfernung 
der Bcbwächsteu Herschelacben Sterne 22,0mal so groß sein 
muß als diejenige der schwächsten dem freien Auge noob sicht- 
baren Sterne. Herschel hatte aber durch Versuche gefunden, 
daß die raumdurcb dringende Kraft des zu den Eichungen bo- 
nutzten Femrobres 61,18 sei, d. h. daß man in diesem Femrohre 
einen Gegenstand in der Entfernung 61,18 ebenso hell sah wie 
mit dem freien Auge in der Entfemung 1. Hiernach hätten die 
schwächsten in dem Fernrohre noch sichtbaren Sterne in der 
61,18Iachen Entfernung der Sterne G'" stehen müssen. Der 
Widerspruch der beiden Zahlen 22,0 und 61,18 schien Struve 
nur erklärbar zu sein durch die Annahme der Extinktion dw 
Lichtes im Weltenraume. Ist l der Extinktion skoeffizient, so ist 

die scheinbare Helligkeit der Sterne in der Entfemung r: — jA''"^ 

Ohne Extinktion wäre die Entfernung der Hersobelsohen Sterne 

nv. ^"- ^^^ der Gleiohsetzung beider Werte folgt A ^ 0,907, 

Kobold, Bftu dei Fliilenuyitan», -id 
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und wenn wir statt der Entfernung der St«me Q" die mittlera 
Entfernung der Sterne I.Größe nach StruTe einführen, A =: 0,987. 
Sa verlöre also das Licht beim Durchlaufen der mittleren Ent- 
fernung der Sterne 1 . Größe den 77. Teil seiner Intensität, 
Struve findet mit etwas anderen Annahmen i. = 0,990651. Mit 
logi ^ 9,995_i<) folgt, daß in der Entfernung 100 die scheinbare 
Helligkeit eines Sternes, wenn seine Helligkeit in der Entfernung 1 
als Einheit genommen wird, ^=^ 0,000032 wird, während sie ohne 
Extinktion 0,0001 wäre. Der durch die Extinktion bewirkte Hellig- 
keitsverlust in Prozenten der scheinbaren Helligkeit beträgt für: 
Sterne . . 1" S™ 3™ 4™ 6" 6" für Entfernung lOO 
Verlust , , 0,9 2,0 3,2 4.7 8,9 «8 Proz. 

Ebenso wird auch die Tragweite der Femrohre beschränkt. 
Während Herschels Teleskope ihrer optischen Kraft nach in 
die 734- bzw. 2300Iache Entfernung der Sterne 1™ hätten dringen 
müssen, wenn das Liaht unbehindert den Kaum durcheilte, wird 
ihr Bereich auf die Entfernung 214 bzw. 335 durch die an- 
genommene Extinktion beschränkt. 

Setzen wir eine Extinktion des Lichtes voraus, so bewirkt 
die damit verbundene Änderung der Entfernung, die der schein- 
baren Größe entspricht , auch erhebliche Änderungen in den 
Rechnungen aber die DichtigkeitSTerhältniaso. Die Entfernung 
der Sterne 9,2™ wäre ohne Extinktion etwa ::= 70, sie würde 
durch die angenommene Extinktion auf 52 verkleinert werden. 
In dem gleichen Verhältnisse müßten wir alle linearen Grofien 
ändern, da die gezählten Sterne nicht in einer Kugel vom Ra- 
dios 70, sondern in einer solchen vom Radius 52 liegen. Die 
Dichtigkeitsformel D = 1 — 1,465 x^ ginge dadurch über in 
Z) =^ 1 — 0,808 a:* und näherte sich so erheblioh derjenigen, die 
aus den dem freien Auge sichtbaren Sternen abgeleitet wurde. 

Bislang ist nun aber mit Struve immer an der Hypothese 
gleicher absoluter Leuchtkraft der Sterne, der zufolge Sterne der 
gleichen scheinbaren Helligkeit auf einer £ugeloberääche liegen, 
festgehalten, und die Übereinstimmung von Theorie und Erfahrung 
wurde zu erreichen gesucht durch Aufgabe der Annahme gleich- 
förmiger Verteilung und ungestörter Fortpflanzung des Lichtes. 
Da wir nun aber für unser Sonnensystem in keiner Weise eine 
bevorzugte Stellung im Räume annehmen dürfen, müssen wir die 
Verhältnisse, die wir in unserer Nachbarschaft durch die Beob- 
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achtuDg festgeatellt habeD, überall im Räume TorauBBetzen , tiao 
überall Sterne der TerBchiedenBten absoluten Leuchtkraft, tou den 
sehr hell leuchtenden bis herab zu sehr schwachen, uns denken. 
Da mit der waohaenden Entfernung Ton uns bei jedem einzelnen 
Gliede die scheinbare Helligkeit abnimmt, so mflssen wir dieses 
selbstverständlich auch für die mittlere Helligkeit der Sterne an- 
nehmen und hätten also eine Abnahme dieser mittleren Helligkeit 
mit der Entfernung aufrecht zu erhalten. Dagegen müssen wir 
es als unserer Entscheidung röllig entzogen betrachten, ob für 
einen eiueelnen Stern die geringere Helligkeit eine Folge größerer 
Entfernung oder geringerer absoluter Leuchtkraft ist. 

In der pbotometri scheu Helligkeitsskala sollten bei gleich- 
formiger Verteilung, gleicher absoluter Leuchtkraft und ungehin- 
derter Ausbreitung des Lichtes die Gesetze gelten: 

-^« UM «1 «" a.™ ,1 *•"• 

H„ '^ «- '^ r„ '^ 

Die Voraussetzung gleicher absoluter Leuchtkraft aller Sterne 
dürfen wir aber fallen laaaen. Denn betrachten wir zunächBt nur 
die St«me einer bestimmten absolnten Leuchtkraft h, die wir aus 
der Gesamtheit der St«me herausgreifen, so werden für diese bei 
gleichförmiger Verteilung im Räume die obigen Gesetze streng 
gelten. Für jede beliebige andere absolute Helligkeit gilt aber 
das gleiche, und wenn daher nur die Sterne der einzelnen abso- 
luten Helligkeiten gleichförmig im Räume verteilt Bind, wenn das 
Mischnngs Verhältnis der Sterne der verschiedenen absoluten Hellig- 
keiten überall das gleiche ist, so müssen wir auch in der Gesamt- 
heit der Sterne jene Gesetze ausgesprochen finden. Ks genügt 
Bogar schon die Annahme, dsij das MischungBverhSltnis der Sterne 
in jeder beliebigen Richtung von uns aus sich mit der Entfernung 
nicht ändere; in den verschiedenen Richtungen kann es verschieden 
sein. Wir werden dann zwar in den verschiedenen Richtungen 
eine rerachiedene Anzahl von Sternen der einzelnen Gröfienklassen 
finden, aber in jeder beliebigen Richtung und folglich auch in der 
Gesamtheit der Sterne wird die Zahl wachsen in einer geometri- 
schen Reihe mit dem Exponenten ^K Die Erfahrung bestätigt 
diesen Schlull Schiaparellis nur sum Teil. Die Stemzahlen 
bilden zwar eine geometrische Reihe, aber der Exponent ist nicht n\ 
Es könnten also die Voraussetzungen , von denen wir ausgingen, 
13* 
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nicht richtig aein. Ea ersoheint aber nicht AngemMsen, die Ur* 
■ache in einer anderen Verteilung dtf abaoluten Helligkeiten zn 
inchen, da jede andere Annahme der Sonne eine heTorzngte 
Stellung im Universum einrinmen würde. Wir mOsaen alao ent- 
weder die gleichförmige Vsrteilang oder die nngeetörto Fort- 
pflanmng fallen lassen. Sohiaparelli entschied eich für die 
letztere Annahme. Er fand (S. 156), daü die Stemzahlen eine 
geomatriBche lUihe mit dem Exponenten ^ bilden. Es genflgt 
alao, in die obigen Gleiehongen an die Stelle der durch log (i* ^= 0,4 
bestimmten Konstante eine andere durch (i* ^ ^ bestimmte 
einanf Uhren. In der ersten Gleichung könnten dann die B nicht 
die photometrischen Gröltenstuf en sein. Machen wir die Extinktion 
f&r die Abweichung Terantworthch, so wftre nach Gleichung (4): 

Hm = — ^i'""^ ^ ^1'""', und es würde die Gleichung be- 
—= (i*C"— ") oder für zwei aufeinander 

folgende Gröüenklasseu : |»*.A'''" '"-^ = ^,'. Der Wert von (tj 
m&ßte also ein mit der Entferoung sich ändernder sein. Der 
Ton Schiaparelli ans der Harvard Photometr; abgeleitete Wert 
(*' = ^ folgte aus der Anzahl der Sterne der 5. und 4. Größe. 
Mit r, = 1 wird logr^ = 0,697, logu = 0,523 und daher 
r^ — f « = 1,65. Zur Bestimmung von f. fährt also die Gleichung 
0,4 + 1,65 logX = 0,349, und es wird log). = 9,967_,o oder 
i, = 0,927. Eine Extinktion von so großem Betrage lOhrt aber 
zn ganz unzuUssigen Schlüssen. Mit ihr würden wir schon für 
die Sterne 9 '° erhalten p^ = 1,35. 

Die Annahme des Vorbandenseins einer Extinktion des Lichtes 
reicht also zum mindesten nicht aus zur Erklärung der beob- 
achteten Verhältnisse, nnd ea erscheint notwendig, die Voraus- 
setzung gleichförmiger Verteilung der Sterne fallen zu lassen. 
Diesen Weg hat Seeliger bei seinen Untersuchungen über die 
Konstitution des FizstAmsysteniH eingeschlagen, um ans der schein- 
baren Verteilung der Sterne ein typisches Bild des Stemsystems 
zn konstruieren. Da uns zur Zeit nur die auffälligsten Gesetze 
der Stemverteilnng bekannt sind, kann es sich zunächst nur um 
eine rohe Anniherang an die Wirklichkeit handeln , bei der wir 
uns noch in den Mittelpunkt des ganzen Systems atellen. Es 
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iet daB eine einfache Folge davoD, daß wir die Ebene der MUch- 
straüe ab Symmetrieebene deB Stemsystems annehmen und di« 
StemTerteilnng nur aJa Funktion der galafetisohen Breit« nnd 
nicht anoh der galaktieohen Lknge dareteUen. Die Grnndlagen 
der Seeligerechen Theorie sind folgende; 

Beeüglich der absolnten Leuchtkraft der Sterne wird an- 
genommen, dal! eie in der Einheit der Entfernungen liege zwischen 
den Grenzen i :^ Q und i =^ H, und die Häufigkeit des Vor- 
kommens einer bestimmten Helligkeit wird bezeichnet doroh <p(i). 
Die Gesamtheit aller mögliehen Stemhelligkeiten wird ^^ 1 gesetzt, 

H 

nnd demnach ist r9)(i)<2t ^ 1. Die Dichtigkeit der Sternrer- 

teilnng, d. b. die Anzahl aller Sterne in der Banmeinheit, sei J), 
und diese Dichtigkeit wird angesehen als Funktion des Ortes oder 
der Entfernung. Ein Element der Eugeloberfläche 7on der schein- 
baren GröSe et hat in der Entfernung r die Größe mr^, und der 
Inhalt des entsprechenden Teiles einer unendlich d&nnen Kugel- 
schale ist or'dr. Die hellsten Sterne haben in der Entfernung 1 
die Helligkeit H, in der Entfernung r also, da wir Ton Extinktion 

absehen, die Helligkeit -r^; die schwächsten Sterne haben die 

Helligkeit 0. Die Sterne, deren scheinbare Helligkeit ^ ft« in der 
Entfernung r ist, haben in der Einheit der Entfernungen die Hellig- 
keit hmT'. Wir erhalten also die Anzahl aller in dem betrachteten 
Teile der Eugelsohale liegenden Sterne Ton den hellsten bis zur 

scheinbaren Helligkeit A,. durch den Ausdruck toDr^dr\qi(i)di. 

Um alle Sterne zu erhalten, die in dem Flftobenstack a erscheinen, 
haben wir nun noch über r zu integrieren. Als untere Grenze w&re, 
weil der Abstand der uächsteD Fixsterne im Vergleich zu den 
hier in Betracht kommenden Entfernnngen gewiß sehr klein ist, 
r = zu setzen, als obere Grenze jener Wert des r, bis zu 
welchem Sterne der Helligkeit A. überhaupt noch vorkommen 
können, also jene Entfernung, in welcher die absolut hellsten 

Sterne die Helligkeit h„ haben; sie ist gegeben durch h^ ^ —^, 
1 das Stemsyatem ein begrenztes, 
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HO kann der Fall antreten, daß der so bestimmte Wert des r, 
fiber die Grenze des Systems hinaus reicht, und in diesem Fall« 
«&re natflriich nur bis znr Grenze S zn integrieren. Wir haben 
demnach, wenn wir wieder dnrcb %« die Anzahl aller Sterne Ton 
den hellsten bis herab zur scheinbaren Helligkeit hm Terat«hen, die 
beiden Formeln; 

a«=:in fj)r»dr f^iCOdt, wenn B > 1/— ■ • (52) 

Ist zweitens Am die Ansabl der Sterne einer bestimmton 
Helligkeit h„, so fällt die Integration nach t fort. In der Eäuheit 
der Estfemnngen ist die Anzahl der Sterne der Helligkeit i in 
der Fl&cheneinheit 9)(t), in der Entfernung r ist sie fp(i)r', nnd 
damit wird: 

Am = 'ojDr*<pii)dr (64) 

Um diese Ausdrücke integrieren zu können, müfiten wir die 
Funktionen I) nnd <p{i) kennen. Dies ist nun nicht der Fall, 
und unsere Aufgabe besteht jetzt darin, diese Punktionen so zu 
bestimmen, daC die Ausdrucke fOr 31«, den Gesetzen genügen, die 
wir in Wirklichkeit beobachtet haben. Die auffälligste Eigen- 
Bohaft der beobachteten Stemzahlen iet die Abhängigkeit des 
Exponenten der geometrischen Reibe, der diese Zahlen sich aa- 
echließen , von der galaktischen Breite. Für die schwächeren 
Sterne bis etwa 11,5'" ist durch Seeligers S. 162 f. besprocbene 
Untersuchungen unzweifelhaft erwiesen, deJI Jogüm — ^j79m^i 
= 0,6 — X ist, wo l eine sich zwar mit der galaktischen Breite, 
nicht aber mit der Helligkeit, d. h. mit der Entfernung, Ändernde 
Größe ist, deren Wert aus der folgenden Tabelle zu entnehmen ist: 
Gal. Br. ± 70° bU ± 90' ioffSU — Ug^m-i = Ofi — 0,128 



i 10 — 0,060 

Es gilt dieses Gesetz aber nicht für die helleren St«me. Bei 
der geringen 2^hl dieser Sterne und der Eleinheit dei von ihnen 



D,g,t,.,.d.:, Google 



eingeuommeoen Ranmea dürfen wir aber diesen Umstand außer 
acht iaesen; er bildet einen der Punkte, in denen das typiaclie 
Bild, das wir zeichnen wollen, notwendigerwelBe von der Wahrheit 
abweichen muß, und der daher auch für diesoa Bild nicht in 
Frage kommen darf. 

£b ist jetzt also die Änderung der Stemzahl mit der Stem- 
helligkeit den Bedingungen zu unterwerten, die aus diesem Beob- 
achtangeergebnis folgen. Um die Änderung des theoretischen 
Wertes der Sternzahl za erhalten, haben wir das Doppelintegral 
nach Am zu di&erentiieren. Nun ist aber an der unteren Grenze 
für r = das Integral selbst = 0, da hier die Zählung beginnt, 

an der oberen Grense fttr r = r, ^= 1/ — wird fq>(i)<i» =j9'(i)<^'i 

d. h. ■=^ 0, und auch hier versohwindet also das Integral. Das 
Differential besteht dann nur aus dem Dif erential der Funktion 
swiscben den alten Grenzen. Um einfacher schreiben zu könneti, 

ersetzen wir |(p(i)di durch u und haben damit: 






du du di 
Es ist aber -rr— ^ tt-tt— . also, da du = w(i)äi und 
dhm dt ahn 
du du du di 

i = K.r" ist, -r— = qD(i)r"i weiter ist 3- = -jr ■■j~ = ip(i)2rhm< 
ahm dr clt av 

und demnach -r?— = -r- r-;— , und dieses gibt: 
eJA« är 2h„ * 

Der erste Teil rechts verschwindet an der unteren Grenze 
mit r, an der oberen Grenze mit u ^ 0. Es bleibt also nur 
der zweite Teil, und in diesem ist wieder der zweite Teü 



-J 



= S rr- r'Ddr.» = rr-Äm- Es wird also ecUießlich: 
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Wir haben nnn den «nalogeD Ausdruck aach der Beobachtung 
zu bilden. Das beobachtete Gesets lautet hglÜm — Io^%h— i 
= 0,6 — A. Andererseits ist .in der photometiisohen Skala 
logh„^i — logltm ^ 0,4, Durch Dirision erhalten wir: 

nnd baben also auch : 

5 jl 3 

lognat%H= x — lognatK 

und dataoB durch Differentiation und Umstellung; 
d«, _ 3«. 5 «. 

"Ä:-~2i; + 2 *; ■ ■ ■ ■ <"" 

AuB der Tergleichung dieses Auadmckes mit dem theoreti- 
schen Werte (55) folgt also: 

-Ir^-z-dr.u = --7— ß> Ur'dr.w, 

mi dr 2ft„ J 



ÖADi-» -1- ri^\d 



!'(■ 



Der Faktor u =^ \ip{i)di, der in jedem einzelnen Gliede 
dieses Integrals vorkommt, ist, da der Definition gem&il 

B 

!ip(i)äi = l ist, ein positiTer echter Bruch; sein Minimalvert 
ist 0, sein Maximalwert 1. Der Wert tritt aber nnr ein fär 



Dieser Faktor kann also das Yerachwinden des Ausdrucks nicht 
bewirken. Wir dflrften ihn in allen Einzelintegraten durch seinen 
Maximalwert 1 ersetzen, wenn wir zugleich die obere Grenze 
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ersetzen daroh &.ri, wobei < •< 1 ist. Ist dann aber D 
eine asalytiBche in eine Potenzreibe zu entwickelDde Funktion, 
so kann das Integral für beliebige Werte des A« nur Terschirin- 
den, wenn jedes einzelne Glied 'veraobwindet , also moS sein 

5 A Dr^ + r* — =^ 0, und diese Bedingung ergibt, wenn y eine 

Konstante bezeicbnet: 

J) = yr-*'' (57) 

Wir werden also zu der wichtigen Tatsache gefäbrt, wenn 
log Am — log .^^n— i ^ 0,6 — i ist , so ist die Dicbtigkeit der 
StemTerteilung TÖUig eindeutig bestimmt durch den Ausdmck (57). 
Damit ist die eine der beiden Funktionen bekannt. Zur Be- 
Btimmang der anderen fehlt nns zur Zeit aber die Möglichkeit, wir 
bedürfen dazu noch weiterer Aufscblflsae durch die Beobachtung. 
Wollen wir also unsere Ausdrücke weiter diskutieren, so mOssen 
wir bezüglich der Funktion ip(i) den Weg der Hypothese be- 
schreiten. Die einfachste und nach unseren Erfahrungen zugleich 
plausibelste Annahme ist nun offenbar die, dal3 alle Helligkeiten 
gleichförmig vertreten seien, daß in allen Entfernungen Sterne 
der verscbiedenen Helligkeiten in gleicher H&ufigkeit vorkommen. 
Dieser Annahme entspricht der Ausdruck tp(i) ^ konstant := C, 

H - 

und dieses gibt \C.äi = CH = 1, also <p{i) = -^- Damit 

erhält das innerhalb des Sternsyatems gültige Integral (52) den 
Wert: ,, B 

und durch AnsfOhrung der Integration wegen r, ^ y^ 

''- = ''°(£)" (3-5A)%- 

Das zweite Int«gra], das zur Anwendung kommt, sobald beim 

Integrieren die Grenze des Stern Systems erreicht wird, gibt ebenso: 



TT, ■ • "») 
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Dabei ist &„ definiert durch R ^y ~-, also als diejeoige 

acheinbare Helligkeit, die die absolut hellsten Sterne in der Ent* 
lemunff der Grenze annehmen. 

Wir können diese Ausdrücke nun verwenden zur Bestimmung 
der Dimenaionen des Sterngystems. Die Grenze liegt nach dem 
soeben Gesagten dort, wo die überhaupt hellsten Sterne die Hellig- 
keit hn haben. Ordnen wir also die Stemzahlen nach der Heilig» 
keit, so müssen sie mit dem Erreichen der Helligkeit hn ein anderes 
Gesetz befolgen. Denn denken wir uns die Zahl %„ durch eine 
Kurve dargestellt, so wird das Kurrenelement in dem Teile der 
Kurve , der den HelligkeiteiL H . . .hn entspricht, aas den Ände- 
rungen — und -3— bestehen, kommen wir aber zur Helligkeit A„, 

so fällt das Element -7- fort, und die Gleichung der Kurve muß 

also eine andere werden. Wir haben nun gefunden, daß die 

Herschelschen Sterne in der Tat ein anderes Gesetz befolgen 
als die Sterne bis zur Größe 11,5 und schliefen daraus, daß für 
diese Sterne der Ausdruck (59), für die anderen aber der Aus- 
druck (58) gilt. Stellen wir also den Hersohelschen Sternen die 
Sterne 9,0'" gegenüber, so gilt die Gleichung: 

ri, ,^^{5-5X)-(3-5A)^ 



<"& 



Durch Einführung der in den versohiedeuen galaktischen 

Breiten gefundenen Werte von ^ in diese Gleichung berechnet 

Seeliger folgende Werte der scheinbaren Maximalhelligkeit au 
der Grenze and der Entfernung dieser Grenze: 

Gal. Br. 90* /i« = 11,5m r = bqo Siriuswelten 



13,25 1100 

Um schließlich auch über die Yerteilung der Sterne im Stem- 
system Aufschluß zu erhalten, berechnen wir die Dichtigkeit ftlr 
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veraobiedene Werte des r. Wir führen dazu in den Ausdruck 
fflr %m fflr }> ein Br'''- und erhalten so für D den Ausdruck: 



5 = a.^..±(|)' (3-5AH5-5A) 



(60) 

Satzes wir auf der rechten Seite etwa h^ ^ 9,0, wählen 
to = \ D<i, so ist ^„ die Anzahl der Sterne bis zur 9. OröOe auf 
dem Quadratgrad, wie sie der beirefieiiden galaktigchen Breite 
entapricht. Für A haben wir den Wert ans der Tafel S. 198 zu 
entnehmen. H, die Helligkeit der hellsten Sterne, ist etwa gleich 

— 3 zu setzen, denn Sirius, dessen photometriBche Helligkeit 

— 1,4 ist, ist zwar der hellste, aber nicht der uns nächste Stern, 
und H muß also noch gröfier sein. Wir können mit dieser An- 
nahme die Formel (60) benutzen, um zu gegebenen Werten tou D 
die zugehörige Entfernung r za berechnen. Man erhält dadurch 
folgende Übersicht über die Kurven gleicher Dichtigkeit: 

Dichtigkeit 



Gal. Br. 0° 0,07 



6B2 10 570 



Als Einheit der Dichtigkeit ist diejenige gewählt, die in der 
Einheit der Entfernung, aJs welche stets die mittlere Entfernung 
der hellsten Sterne gilt, in der Richtung nach den Polen eintritt. 

Die mittlere Entfernung der Sterne einer bestimmten Hellig- 
keit finden wir aus der durch Gleichung (54) angegebenen Anzahl 
dieser Sterne. Nennen wir sie g„, so muß sein {f„SA,n = 2^tA„. 
Die Snmmation hat sich über die r zn erstrecken. Führen wir 
in den Ausdruck für J,. fürD und 9(1) die erhaltenen Werte ein, 
so wird: ,— 

■t H 5 — 6A 



innerhalb der Grenze, 



.sg 



)/£'" 



Hierana folgt z. B. für die mittlere Entfernung der Sterne S 
1 den verschiedenen Richtungen: 

Gal. Br. 0" Pj, = 131,0 Siriuaweiten 
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Die ÄUEahl aller sichtbaren Sterne wird gefunden, wenn im 
Werte yon %« als untere Grenze der Zählang A« = eingefahrt 
wird. Es wird dann: 



«r. =,»(£)■ 



-6A' 



und damit folgt doroh Vergleichung dea für 9iufi, das ist für die 
Aatahl der Herachelschen Sterne, geltenden Ausdrucks; 

*'-= '-"^^ KT*"' ■ ■ <«" 

^ »18.5 

Seeliger berechnet die Anzahl der Herschelschen Sterne 
aas allen Eichungen gen&bert zu 27 MUlionen and folgert daraus 
mit den vorhin angegebenen Werten k„ als Oesamtzahl aller vor- 
handelten Sterne S^ = 41,8 Millionen. 

Zur besseren rUuBtrienuig der Tabellen können die beiden 
Zeichnungen Fig. 17 nnd IS dienen. Sie zeigen, dali in nnserer 
nächsten Umgebung die Dichtigkeit in der Milchstraße schneller 
abnimmt als in der dazu senkrechten Riobtong, daB sich in 
grölleren Entfernungen dies Verhältnis aber umkehrt Die Zeich- 
nungen enthalten die Kuryen gleicher Dichtigkeit Die erste die 
der Dichtigkeit 1,0, 0,8, 0,6, 0,4, 0,2.. Der innere punktierte 
Kreis ist mit dem Badins 1 beschrieben; er umschließt also den 
Raum, innerhalb dessen keine Sterne rorkommen. Die zweite 
Zeichnung igt in 60 fach kleinerem Maßstäbe gezeichnet. Der 
innerste Kreis stellt hier die Grenze der dem freien Auge sicht- 
baren Sterne dar. Er umschließt ganz das Gebiet der ersten 
Zeichnung, nnd innerhalb dieses Baumes entspricht die Darstellung 
nicht der Wirklichkeit nach dem S. 198 Gesagten. Der größere 
Kreis entspricht der Entfernung dar Sterne 9. Größe, und bis zu 
diesem besitzen wir also eine gesicherte Kenntnis der Sterne ihrer 
Anordnung und Größe nach. Streng genommen wäre die Kurve 
kein Ereia, doch ist der Unterschied nach den Zahlen S. 203 un- 
merklich. Die dritte Grenzkurve stellt nach der vorhin gegebenen 
Übersicht die Grenze des Sternsystems dar. 

Sehen wir von den Kurven größerer Dichtigkeit ab, so zeigt 
sich, daß die Linien im allgemeinen doch recht nahe an der Ebene 
der Milchstraße parallele Linien, wie sie der Struveschen Hypo- 
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these entsprechen, herankommen. In der Tat sind alle Linien 
geaobloBBene Eurren, aber ea stehen z. B. die beiden Achsen der 
Kurve 0,02 im Verhiltnls 1 : 1000. 

Fig. 17. 



Die Frage, ob nicht die dnrch die Formeln gefundene Be- 
grenzung des Sternsystems nor eine scheinbare, durch die Wirkung 
der Extinktion erzeugte sei, muJl verneint werden. Auch bei An- 
nahme einer Elztinküonswirkung, die an sich sehr wahracheinlich 
Fig. 18. 




ist, besteht zwischen der scheinbaren Helligkeit und der Entfernung 
«ine eindeutige Beziehung, und mit ihrer UiUe leitet Seeliger 
in derselben Welse wie vorhin für die Stemzahl '&^ wieder einen 
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Anadruck ab, dem sich alle Z&hlaDgen auBchließen müfiten. Die 
durch Saeligers drittes Gesetz festgestellte Tatsache, daß die 
HerBchelschen Sterne ein anderes GeBeta befolgen als die helleren 
Sterne bis 11,5™, bliebe also unerklärt. Man kann daher auf die 
Vorstellung einer Begrenzung des Stemsystems nicht verzichten. 
Die Einführung der Extinktion würde natürlich die Grenze des 
Raumes, innerhalb dessen die Dichtigkeit der SternTerteilnng eine 
von Null Terschiedene ist, weiter hinausrücken, and es wftre wohl 
möglich, daß dadnrch in der Richtung der Milchstraße die Grenze 
unbeetimnibar würde. Vorläufig ist ea nicht möglich, eine definitive 
Entacheidung zu treffen. 

Seeligers Arbeiten haben uns also eine vollständige Ldsnng 
des Problems gegeben. Eis sind die Dimensionen des Stemsystems 
und die Anzahl der Sterne dea Systems wie auch ihre ränmliche 
Anordnung bestimmt. Durch fortgesetzte Beobachtungen wird ea 
möglich werden, daa typiache Bild dem wirklichen immer mehr an- 
zupassen. Es handelt sich in erster Linie nm die weitere Prüfung 
und den strengen Beweis deB Gesetzes der Sternzablen, das in der 
Form log^„ — log^n—i ^= 0,6 — A, wo X unabhängig von der 
Entfernung im Stemsystem, angenommen war, und dann um die 
Ermittelung dea Mischungaverhältniasea der Sterne verschiedener 
absoluter Helligkeiten. 

In der langen Kette der Versuche, in die Eouatitution des 
Fisstemsystems einzudringen durch gliedweisea Aneinanderfügen 
der Einzelresullate der Forschung, bilden Seeligers Unter- 
suchungen nach einer Richtung vorläufig das Endglied: Sie be- 
stimmen das Universum, wie es sich unseren Blicken in den 
Sternzahlen darbietet. Fügen eich nun in dieses Bild auch die 
Ergebnisee der anderen beiden Wege, der direkten Entfemungs- 
meaaung und dea Studiums der Sternbewegungen ein? Öder ist 
es überhaupt nicht mÖgUch, diese Ergebnisse in dieser Hinsicht 
zu verwerten? 

Daa zu erstrebende Ziel wäre eine Vervollständigung unserer 
Kenntnis der Entfernungen der Sterne, da der Weg der direkten 
Meaaung vorläufig nicht zu allgemeineren Aufschlüssen über die 
mittleren Entfernungen führt und auch ein Schluß aus der schein- 
baren Helligkeit auf die Entfernung aich als nicht gestattet er- 
wiesen hat. Die einzige Möglichkeit, auf indirektem Wege weiter 
zn kommen, scheint darin zu liegen, die beiden mit der Ent- 
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fernung sich ändernden und unaerer Beobachtimg leicht zugäng- 
lichen Attribute der Fixsterne, die Helligkeit und die Bewegung, 
zu kombinieren und unter Benutzung derjenigen Sterne, fOr 
welche die Entfernung direkt gemessen ist, empirigoh diese Ekit- 
fernung als Funktion jener Elemente darzustellen. 

So versuchte Gtjlden eine beaaere Anpasaung der von Strure 
auB der Sternzahl und der scheinbaren Helligkeit unter der irrigen 
Voraussetzung, daß diese letztere alleinige Funktion der Ent- 
fernung sei, abgeleiteten mittleren Entfernungen an die tatsäch- 
lichen durch Hinzofügung eines die Größe der Eigenbewegungen 
beracksichtigenden Faktors. Ist ri, die durch StruTes Formel 
gefundene Entfernung, 8 die Eigenbewegung eines Sternes, s„ die 
mittlere Eigenbewegnng der Sterne der Helligkeit m und a eine 
Konstante, so setzt Gylden die tatsächliche Entfernung des Sternes 



1 der Form r„ 



- und bestimmt die Konstante « 



aus dem vorUegenden Material bekannter Parallaxen. Die Aus- 
führung ergibt aber die Notwendigkeit, einen wesentlich rer- 
wickelteren mathematischen Ausdruck anznnehmen. G y 1 d en 
gewinnt (A. N. 3258) aua einer von Oudemans ausgeführten 
Zusammenstellung folgende zur Ermittelung des Zusammenhanges 
von Gröfie, Bewegung und Parallaxe zu benutzende Tabelle: 



m j * 7. 


« 




^ 


2,52 
1.81 

e,4e 


a,iei" ! 0,237" 

0,623 ! 0,137 
0,066 1 0,123 


6,91 

6.B6 
7,14 


4,483" 
1,303 
0,495 


0,302" 
0,143 
0,060 



Die beiden Gruppen, in denen m nahe konstant ist, können 
dazu dienen, um n als Funktion von s zu ermitteln. Gylden setzt 
log not n = Konst. -|- ^ . s und findet aas der ersten Gruppe 
ß = 0,308, aus der zweiten ß r= 0,527. Die Konstante ist der 
Wert von lognatn für s ^ 0. Die beiden Werte ß entsprechen ge- 
nähert dem Ausdruck 0,2^m, wenn m die mittlere Helligkeit der 
beiden Gruppen ist, und es ginge damit die obige Gleichung über 
in log nat it ^ K<mst. ■{- 0,2 ^m . s. Zur Bestimmung der Eonstante 
ordnet Gylden nun von neuem die beobachteten Parallaxen nach 
der Helligkeit und erhält mit dem zugehörigen mittleren Werte der 
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BeveguDg Einzelwerte der Eonstante, aas denen ihre Abhängigkeit 
Ton der Helligkeit an ermitteln iat. Er findet 

Konä. = —1,820 — (0,215) im — 1); 
ea wird dann sohließliah: 

log- = 0,697 + 0,093 m — 0,087 Vms. 

Dieser Auadrnck läßt aber in den Ausgangs werten noch er- 
hebliche Fehler übrig. Der 4. Wert, schwache Sterne mit starker 
Eigenbewegimg, gibt, obwohl die sehr abweichende Parallaxe von 
Gr. 1830 schon ansgeechlossen ist, doch noch als Fehler der Dar- 
«teUung — 0,332". tijlden aucht nun noch einen befriedigen- 
deren Anschluß zu erzielen dadaToH, daß er in dem zweiten 
Gliede einen mit der Helligkeit veränderlichen Faktor einfahrt, 
nnd erreicht so schließlich eine Darstellung der mittleren Beob- 
achtungswerte bis anf einen größten Fehler yoq 0,021". Auf die 
Aufführung der sehr gekünstelten Formel darf aber verzichtet 
werden, da ihre Konstanten wegen des ungenügenden der Rech- 
nung zugrunde liegenden Materials jetzt keinen Wert mehr haben. 

Das durch die Arbeiten von Gill, Elkin und Peter wesent- 
lich vervollkommnete Material hat neuerdings Eaptejn unter 
Hinzuziehung der eigenen und der Flintschen Bestimmungen 
durch Rektaszensionsdifferenzen verwertet, um zu versuchen, durch 
eine mathematische Formel einen Zusammenhang zwischen Be- 
wegung, Grfiße und mittlerer Parallaxe herzustellen. Er bildet 
ebenso wie Gylden, indem er die Sterue io zwei Gruppen heller 
bzw. schwächer als 5,5™ trennt und innerhalb der Gruppen nach 
der Größe der Eigeabewegung ordnet, 6 Mittelwerte und fügt dann 
noch einen weiteren auf indirektem Wege bei der Bestimmung der 
Bewegung des Sonnensystems im Räume erhaltenen hinzu. Die 

Grfiße — , die in den bei dieser Bestimmung gebrauchten Formeln 

auftrat, ist der Winkel, unter welchem aus der mittleren Ent- 
fernung der Sterne, die zur Untersuchung benutst wurden, senk- 
recht gesehen die lineare Bewegung der Sonne erscheint. Diese 
letztere setzt Eapteyn noch Vogels Messungen der Bewegungen 
im Visionsradins za 16,7 km in der Sekunde (nach Campbell 
hätte man dafür 19,9km zu setzen), das ist zu 3,53 Erdbahn- 
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radien im Jahre an und erhält mit dem aus der Geaamtheit der 
Bradleyschea Sterne gewonnenen Werte — = 0,0583" die Be- 

BtlmmuDg ff ^ — = 0,0166". Dieser Wert gehört zu dar mitt- 
leren Größe 6,46 und der mittlersD Eigeubewegung 0,098" der 
Bradte^Bchen Sterne. Kspteyn nimmt nun n an in der Form 
a ^=: fc'^~^!^ . jc^ und bestimmt die Konstante h nnd die der 
mitÜerea Gröfie 5,6 entsprechende Parallaxe Jto '1b Funktion der 
Eigenbewegnng s empirisch zu: 

k = 0,905, % = 0,0988" . s"'"^ 
In der folgenden Znaammenatellnng sind die Kaptefnscben 
Mittelwerte verglichen mit der Eaptefnschen und mit der 
Gyldenschen definitiven Formel: 









ParaUaxe 




Beob. - 


BechQ. 




















Beob. 


Gylden 


Kapteyn 


Gylden 


Kapteyn 


4,4« 


3,80" 


0,857" 


0,277" 


0,283" 


— 0,020" 


— 0,026" 


3,05 


1,48 


0,178 


0,144 


0,165 


+ 0,035 


+ 0,014 


1,79 


0,46 


0,081 


0,135 


0,082 


— 0,044 


+ 0,008 


7,5 


4.75 


0,257 


0,278 


0,245 


— 0,022 


+ 0,012 


7,0 


1,40 


0,103 


0,138 


0,108 


— 0,035 


— 0,005 


7,0 


0,53 


0,03S 


0,05S 


0,054 


— 0,020 


— 0,016 


5,45 


0.088 


0,017 


0,038 


0,018 


— 0,022 


— 0,002 



Eb findet sich also die schon vorhin ausgesprochene Behaup- 
tung, daß öyldens Formel schon jetzt nicht mehr brauchbar ist, 
bestätigt, Gyldens berechnete Werte sind bis auf einen zu groß. 
Der Grund liegt darin , daß das uns zur Terfügung stehende 
Material für diesen Zweck nicht ausreicht, weil es ohne Rücksicht 
auf denselben gesammelt ist. Bei unseren Bestimmungen sind 
die hellsten nnd die Sterne mit großer Eigenbewegung bevorzugti 
und wenn sieb deshalb in den Resultaten eine Gesetzmäßigkeit 
zeigt, so ist es eine zum Teil wenigstens von uns selbst erzeugte, 
aber kein reines Naturgesetz. Es gehen daher die Formeln über 
die Grenze, bis zu der unser Wissen reicht, hinaus, und wenn 
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darin anch kein Grnnd liegt, sie ganz sn verwerfen, so dOrfen sie 
doch nur mit RückBicht hierauf VerwenduDg finden. 

Während Q 7 1 d e u a Formel allein anf direkten Beobachtungs- 
daten ruhte und aU eine Interpolationaformel zwischen denselben 
gelten kann, zog Kapteyn in seinem letzten Werte schon eine 
hjpothetiache Parallaxe in die Rechnnng ein. Die enge Besiebung, 
die jedenfalls zwischen der Parallaxe und der Eigsnbewegung und 
daher auch zwischen der Parallaxe and der Sonnenbeweguug be- 
atebsn muß, Ullt unu erwarten, daß man durch Aufsuchung und 
Ausnuteuug dieser Beziehung noch zu wichtigen Aufschlüssen 
wird gelangen können. Versuche in dieser Richtung sind schon 
gemacht. Sie mhen anf der Voraussetzung der Begelloaigkeit 
der Spezi albewegnngen der Sterne und ihre Resultate müssen 
also mit dem Aufgeben dieser Voraussetzung fallen gelaasen 
werden. Weil sie aber umgekehrt auch zur Prüfung dieser 
Hypothese dienen können, dflrfen wir sie nicht übergehen. 

Nenueu wir [i die lineare relative Bewegung im Räume eines 
Sternes gegen die Sonne und £ den Winkel, welchen diese Be- 
wegung mit dem Visiousradius einschließt, so sind die beiden zu 
beobachtenden Projektionen dieser Bewegung, die im Bogenmaß 
ausgedrückte Eigenbewegung und die Radi algescb windigkeit: 

k^s = — sins, ^Q ^ (teosE. 

k ist die S. 40 definierte Konstante, die alle Angaben auf 
die Zeitseknnde und das Kilometer als Einheit reduziert. Nehmen 
wir nun an, daß die Richtungen der ft regellos verteilt sind, so 
bedecken ihre Zielpunkte gleichförmig die Sphäre. Sei P ein be- 
liebiger Punkt der Sphäre und der Abstand der Zielpunkte 
von P, so ist ft cos ® die Projektion von ft auf die Richtung 
nach P. Die Anzahl der überhaupt vorhandenen Bewegungen, 
die dem sphärischen Abstand ® entsprechen, wächst proportional 
sin&, folglich erhalten wir, wenn n die Anzahl der auf einen 
größten Kreis faUenden Zielpunkte ist, die Summe aller Projek- 
tionen der ft auf die Richtung nach P durch 2n£yiCos@sin®, 
wenn wir alle Werte von bis 90* anuehmen lassen, und der 
mittlere Wert der Projektion ist, wenn (fi) die mittlere Bewegung 

ist: (y.)\cos® sin®d& = j(n). Die mittlere Bewegung in einer 
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beliebigen Biohtnng ist also gleich der H&Ifte der ganzen Bewegung 
im Räume und demnach anch: 

(^^facosd) = i^d) = (Jq) = JOi) . . . (62) 

In der zum Yisionsradius senkrechten Ebene ist aber 
j^KCOsS =r jJs~sin<p. um alle möglichen B«wegnngen zn er- 
halten, mflssen wir tp alle Werte zwischen und x beilegen; da 
nnn der mittlere Wert der Funktion sin tp bestimmt ist durch 

fdqi = , wird auch (/JacosS) =^ ~{ds), worane 

dann auch folgt: 

(f*) = |c^8) (63) 

Diese Relationen gelten zunächst nur für die linearen Be~ 
wegangen. Angewandt auf die scheinbaren Bewegungen gelten 
sie Iftr eine bestimmte Entfernung, wenn der mittlere Wert der ^ 
unabhängig von der Richtung ist. 

In eiserbestimniten Entfernung bestehen also die Beziehungen: 
lcQ{Jacos8) = TcQiJS) = (z/p) = ^Qi). 

Gehen wir zu einer anderen Entfernung über, und sind die [i 
unabhängig von der Entfernung, so ändert sich also auch die 
mittlere RadialgeBohwindigkeit nicht, und ee bliebe weiter das 
Produkt aus Entfernung und mittlerer Eigenbewegnng konstant. 
Wir könnten dann die Parallaxe berechnen aus: 

, = j(£^==,gi) .... («) 

Auf cUesem von Kleiber angegebenen Wege hat Newcomb 
aus den Potsdamer Bewegungen im Yisionsradius die mittlere 
Parallaxe der beobachteten 51 Sterne zn 0,035" berechnet, wenn 
Arctnrns auBgeschlosseu wird, und zu 0,045" mit Einschluß dieses 
Sternes. 

Ist nun aber die Voraussetzung der ünTer&nderlicbkeit der ^ 
gestattet? Hierflber kann uns das Studium der Eigenbewegungen 
AnfscbluC geben, da diese aus zwei Teilen sieb zusammensetzen, 
n&mlich ans den den Sternen innewohnenden Bewegungen und 
aus der Sonnenbewegung. Bezeicbuet 9* die Spezialbewegong 
14* 
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des SterasB in linearem Maße, v und u ilire Projektionen auf 
die Sph&r« bzw. den Tiaioiuradius , so dftß wieder v ^ q*sint, 
u = q*eo3f ist, and nennen wir, wie früher, z/ den Abstand 
eines Sternes vom Antiapez, q die lineare Sonnenbewegung, eo 

setzt sieh ^s zusammen aus den Komponenten — und — stn^. 

Dürften wir nun die Annahme machen, daß die Spezialbewegnngen 
gesetzlos sind, daO sie also in allen möglichen mchtnngen gegen 
die paraltaktische Bewegung erfolgen, so wflrde für eine bestimmte 
Entfernung and konstante q* für die mittleren Bewegungen die 
Gleiohung gelten: 

— wird bei der Ableitung der Sonnenbewegung erhalten, und 
wir k&nnten fdso berechnen: 

^^ = (^s)« — 4(stM'^). 

Nun darf man aber bei dieser Rechnung nicht die Sterne 
nach der OrOfie der ^S in Qrnppen sondern, denn dann ist die 
besfiglich der Richtungen der Spezialhewegungen gemachte Vor- 
anssetzung gewiß nicht erfOllt, auch wenn sie in der Gesamtheit 
der Bewegungen wirklich erfüllt wäre. Denn wenn in dem 
Parallelogramm der Bewegungen bei einer bestimmten Entfernung 
die Resultante ^s konstant ist, so muH jeder durch den Wert 
von jJ gegebenen GrOße der parallaktischen Bewegung eine be~ 
stimmte Richtung der mittleren Spexialbewegung (v) entsprechen 
Wir dürfen also jedenfalls die Gleichungen nur anwenden auf ein 
Beobaohtungsmaterial, bei dessen Zusammenstellung die Größe der 
Eigenbewegung keine Rolle gespielt bat. 

Um nun in einem solchen Materiale die Sonnenbewegung 
und die Spezialbewegung zu trennen, kann man mit Kaptejn 
(A. N. 34S7) folgendermaßen vorgeben. Zerlegen wir die Bewegung 
^8 nach der Richtung der parallaktbchen Bewegung und der 
dazu senkrechten, so ist 

P ^ ^scos(q) — i)) = —sin/J + — ci>s((p' — tP) 
n = id8^n{ip — ^) ^ —sin(ip' — iji). 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 213 — 

9' — fl' ><t dabei der BiobtuDgawüikel der Bewegung v in bezog 
auf die Richtung zum Apex. Ist die VoraaBsetzang der Regel- 
losigkeit der Spezialbe wegns gen gestattet, und ist der mittlere 
Wert (v) der Spezislbewegongen anabhängig von der Entfernung, 
so folgt: 

£p = c[(sin^)£^ Sn = («) — Z-i . . (65) 

Q 3C Q 

nnd wir haben BcblieBlich, wenn wir S— eliminieren und die 

C 
Relation (63) anwenden, in welcher yt dnrob ff*, ^S durch v zu 
ersetzen ist, 

(") = |-a(si«^) J^ (3«) = 2g(mz/)|^ (66) 

w&hrend andererseita ana den Radialgeschwindigkeiten direkt 
gefunden wird: 

(«•) = 2(^rt (67) 

Die letzten drei Gleiohnngen bieten uns zunächst das Hilf e~ 
mittel zur Diskussion der Frage nach der Konstanz der mittleren 
Spezialbewegnugen. Kapteyn prüft dieselbe nnter Benutzung 
der Gesamtheit der Bewegungen im Äuwerg-Bradley-Katalog, 
indem er die Sterne nach ihrem Spektraltypos trennt. Von dieser 
Unterscheidung absehend, erhält man für (v) folgende Werte: 

GröBe bis 3,5 («) = 0,89 j 132 Steme 
3,6 , 4,6 
4,6 „ 5,5 



Mit Rücksicht auf die größere Unsicherheit des ersten und 
letzten dieser Werte ist ein Gang in diesen Zahlen nicht an- 
znnehmen. £^ne zweite Gruppierung der Beobachtungen in der 
Weise, daß zunächst die Bewegungen nach ihrer Hichtung in bezng 
auf die parallaktische Bewegung in 36 Gruppen, deren jede je 
10" des Kreiaumfanges enth&lt, getrennt werden, und daß dann 
in jeder dieser Gruppen die Bewegungen in 10 Untergruppen 
mit gleicher Anzahl zerlegt und darauf die den einzelnen Unter- 
gruppen angeherigen Bewegungen der 36 Hauptgruppen wieder 
zuaammengefflgt werden, so daß Bchließlioh 10 Gruppen mit gleicher 
Anzahl von Bewegungen rorhanden sind, in denen die Verteilung 
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der Baweguiigoii nach der Riehtniig vOllig abereinatimineiid iit, 
fuhrt Eaptof n zn 10 Werten toq (t>), die wieder ao nahe gleich 
sind, daß ihr Mittel (v) = 1,48^ als aasreichende Darstellung 
zn gelten hat Eapte;ns Endwerte sind: (v) = l,i6q, g* = 1,86 g, 
woraaa weiter folgt: (^p) ^ 0,93g. 

CampbeDa Bewegungen im Tisionsradias f&hrten, aus- 
geglichen gleichfalls nnter der Ycrauaaetzang der Qeaetzlasigkeit 
der Spezialbewegnngen , zu den Reanltaten q = 19,89km nnd 
(^p) = 17,05 km, alao(z/9) = 0,857 3, and bei Trennung nach 
der Helligkeit der Sterne 

heUer alt S,Oi° (J^) = 13,05 Jtm (g') = 2S,10kiii 47 Bterne 
SilmtiiB 4,0 16,15 32,30 112 

Bohwächer als 4,0 19,44 3S,SB 121 

Hier tritt also ein entschiedenes Wachsen der Größe der 
Bewegung der helleren Sterne mit abnehmender Helligkeit hervor, 
das ja doroh Eaptejna Zahlen auch angedeutet ist. 

Unter der Vorauaaetznng der Konstanz der mittleren Bewe- 
gungen, die allerdings noch nicht ala erwiesen angesehen werden 
kann, bietet nun die erste (Heiohnng (65) ein Hilfsmittel zar Be- 
stimmung der mittleren Entfernungen. Den mittleren Wert von 

— nennt Eapteyn die Ssknlarparallaxe nnd bestimmt sie dnrch 

E^SC08{f — ^) ^ — (sin ^. Die Einzelwerte, die sich ergeben, 
sind folgende: 



OröAe 


(v) 


e. 


Anzahl 


2,78 


0,198" 


0,0483" 


132 


4,14 


0,147 


0,0227 


315 


6,07 


0,101 


0,0162 


691 


6,01 


0,079 


0,0143 


1193 


8,93 


0,068 


0.0099 


254 


8,6 


0,041 


0,0070 





Der letzte Wert — ^ 0,0070" ist nicht direkt berechnet, er 
Po 
wnrde vielmehr nach der Seite 209 angegebenen Eapteynsoben 
Formel ans der mittleren ESgenbewegnng 0,0406 der Sterne der 
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Größe 8,6 gefunden. Diese Werte der SäkularparaÜBxa stellt 
Kapteyn empirisch dar durch die Formel 

X^ = OJ^e»-*-». 0,01614". 

Cometook (A. J. 558) hat Tersucht, auf demselben Wege 
die mittlere Parallaxe von Sternen ron wesentlich geringerer 
Helligkeit zu entwickeln. W. StruTe hatte bei Gelegenheit seiner 
Doppelstemmessuageu viele der hellen Sterne angeechlosBen an 
sehr schwache Nachbars teme. Diese Messungen sind später 
gelegenthch von anderen Doppel stembeobachtem wiederholt. Audi 
Comstock beobachtete diese Sterne und leitete dann ans der 
Gesamtbeij; der Messungen die relative Bewegung des schwachen 
Sternes in bezug auf den hellen ab. Indem er diese relative 
Bewegung addiert zu der bekannten Bewegung des hellen Sternes, 
erhält er die Eigenbewegung der schwachen Sterne. Aus den 68 
ihm zunächst zur Verfügung stehenden Eigenbewegungen solcher 
schwachen Steme findet Comstock durch Anwendung der Air;- 
sehen Gleichungen nahe dieselben Koordinaten für den Zielpunkt 
der Sonnenbewegnng, wie sie nach denselben Gleichungen fOr die 
hellen Sterne sich ergehen. Der angnlare Wert der Sonnen- 
hewegung, zu dem diese Sterne fOhren, entspricht in Verbiiidang 
mit Csmphells linearer Sonnenbewegnng einer Parallaxe von 
0,0045" dieser Steme, während Eapteyna Formel nur 0,0016" 
verlangt, und es wird dann versucht, durch Einfahrnng der 
Hypothese der Extinktion des Lichtes auch den neuen Wert in 
die Formel einzufügen. 

Über den Bau des Weltalls können uns diese Spekulationen 
kaum Aufschluß geben; gegen die Hypothesen, auf denen die 
Formeln beruhen, sprechen gewichtige Bedenken, ja, diejenige 
Ton der Begelloaigkeit der Spezialbewegungen der Sterne ist nach 
dem früher Gesagten direkt zu verwerfen. Ehe nicht diese 
Grundlagen durch exakte Forschungen sichergestellt sind, sollte 
man sich nicht an Formeln klammem, die nur eine trügerische 
Brücke bilden können über die Eluft, die das unserem Wissen 
schon eroberte Gebiet umschließt. 

8. Die Beweffungeo im CniTersam. 

Hit der Annahme eines begrenzten Fisstemaystems aoheint 
als notwendige Folge die dea gasetzmäßigen Charakters der Be- 
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wegnngen in dieseia Systeme Terbuuden za Bein. Nur für eine 
endliche Zeit könnte daa eine ohne du andere gedacht Verden. 
Bei den ersten Yeraachen, die gemacht wurden, nm auf der 
Grundlage wirklich geeicherter BeobachtangBergebnisBe aufbauend 
die Bewegnngsge setze zu ergränden, lieB man sich leiten ron der 
Vorstellung eines zentralen ESrpere von überwiegender Masse, 
der den Fücsteraen gegenüber dieselbe Rolle spielte wie unsere 
Sonne im Planetensystem. So glaubte Ärgelander, nachdem 
er die Richtung der Sonnenbewegung festgelegt hatte, einen 
möglicherweise dunkel» Zentralkßtper im Sternbilde des Perseus 
suchen zu sollen, in einer zur Sonnenbewegung senkrechten, in 
der Ebene der Milchstraße liegenden Richtung. Wir müssen es 
bei dem jetzigen Stande unserer Keuntnie der Eigenbewegungeu 
der Fix8t«rne als gSazlich ausgeschlossen erachten , daß eine 
solche Sonne aller Sonnen existiert, da wir auch nach Berück- 
sichtig ong der parallftfctischen Wirkung der Sonnenbewegung 
nirgends am Himmel die erforderliche Gleichmäßigkeit der Be- 
wegungen wahrnehmen. Sind wir dadurch nun mit Struve zu 
dem Schlüsse gedrängt, im Sternsystem offenbaren sich in den 
tatsächlich vorhandenen Bewegungen nur die Wirkungen der 
gegenseitigen Anziehung der zufällig einander nahestehenden 
oder der 2U den Doppelstemsjstemen ähnlichen Partialsystemen 
verbundenen Massen? Wäre das der Fall, so wäre alles Sachen 
nach groBen Gesetzen, die die Bewegongen beherrschten, ver- 
gebliche Muhe. Aber als alleinige Ursache der trotz der un- 
geheuren Abstände der Sterne häufig Hunderte Ton Kilometern 
in der Sekunde betragenden Bewegungen, in denen sich in 
hundertjähriger Verfolgung eine Abweichung von der Geraden 
nicht nachweisen ließ, reicht diese Erklärung gewiß nicht aus. 

Eine dritte Hypothese, die zur Erklärung und zum Aufsuchen 
der Gesetze der Bewegungen dienen konnte, ist die Mädlerscbe, 
welche das Fixstemsystem als einen kugelförmigen Sternhaufen 
mit gleichmäßiger Verteilung der Sterne in demselben annimmt 
und alle Sterne in kreisförmigen Bahnen um den Mittelpunkt 
des Systems sich bewegen läßt. Obwohl wir Beispiele solcher 
Globularsysteme am Himmel in größerer Zahl kennen, sind wir 
doch noch nicht imstande, die Zulässigkeit dieser Hypothese durch 
die Beobachtung beweisen zu können. Die einzige gewichtige 
Tatsache, die durch die Beobachtung zntage gefördert wurde, 
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ist die, daß in einzelnen der Globularajsteme eine große Zahl 
veränderlicher Sterne vorkommt Beeonders bemerkenswert ist 
das System m Centauri, Auf den Photographien dieses Systems 
sind mehr als 6000 Sterne etwa IS.Grdße auf einer kreisförmigen 
Flftche TOS 20' Radius zu erkennen. Unter SOOO untersuchten 
Sternen haben sich 125 meist schnell veränderliche gefunden. 
Bei der Mehrsahl liegt die Pertode des Lichtwechsels unterhalb 
24 Standen. Bei 106 festgestellten Perioden kommen nur 9 vor, 
die größer als 24 Stunden sind; dagegen haben wir 3 Sterne 
mit Perioden von nahe 7 Standen, und als kleinsten Wert finden 
wir G^W^ (Harvard Ciroular 13). Ähnliche Verhältnisse treffen 
wir noch bei dem Stemhanfen MessJer 3 mit 1B2 veränderlichen 
unter 900 geprüften Sternen, Uessier Ei mit 85 und Messier 16 
mit 51 veränderlichen auf etwa die gleiche Anzahl unt«rsncliter 
Sterne. Bei anderen Sternhaufen ist der Prozentsatz der be- 
kannten Veränderlichen aber weit geringer; im großen Perseus- 
haufen kommt nur ein einziger Veränderlicher vor, und in dem 
dichtgedrängten Haufen 47 Tucanae haben sich nuter 2000 ge- 
prüften Sternen nur 6 als veränderlich erwiesen. Eine Erklärung 
dieser TatBacheu könnte man möglicherweise im Vorhandensein 
einer Revolutionsbewegung in diesen Systemen suchen, die mit 
einer Rotation der einzelnen Sterne um parallele Acheen ver- 
bunden wäre. Vorläufig aber sind wir noch weit davon entfernt, 
etwas Zuverlässiges aussagen und uns eine Vorstellung über die 
Beziehungen zwischen den eiuzeluen Gliedern solcher globularer 
Systeme bilden zu können, und wir würden uns deshalb nicht 
allein kreisförmige Bewegungen in den Systemen, sondern ebenso- 
gut z. B. periodische Bewegungen auf geraden, durch den Mittel- 
punkt des Systems gehenden Linien denken können , die ent- 
stehen würden, wenn das System ans dem Zustande der Ruhe 
ohne eine Stoßgeschwindigkeit für jedee Glied hervorgegangen ist. 
Die Wirkung der Anziehungskraft nimmt, wie schon seit Newtons 
Zeit bekannt, in einem solchen System im Verhältnis des ein- 
fachen Äbstan des vom Mittelpunkte ab, und daraus folgerte Euler, 
daß bei kreisförmigen Bahnen die Umlaoiszeiten im System kon- 
stant sein würden. Die linearen Bewegungen wären also in der 
Nähe des Mittelpunktes des Systems am kleinsten. 

Die ungleiche Verteilung selbst der helleren Sterne am Himmel 
steht nun offenbar in direktem Widerspruch mit diesen der Mädler- 



D,g,t,.,.d.:, Google 



_ 218 — 

BcheD Hypothese zugrande liegenden Tor Stellungen. Das geahmte 
Fixstemsyetem könnten wir ans nur als eine kreialörmige Scheibe 
denken, und es könate höohatens der als ein Teil dieses Geaatnt- 
eystems za betraobtende Sternhaufen, der die Sterne unserer un- 
mittelbaren Nachbarschaft enthält, die charakteristischen Eigen- 
schaften eines Globnlarsyatems, wie M&dler es eich dachte, zeigen. 
In der Tat sind auch M&dlers Yersuche, seine Hypothese durch 
die Beobachtung als zutreffend zu erweisen und den Mittelpunkt 
des Systems zu bestimmen, als dorchans Tertehlt zu betrachten. 
Ans der Lage der Sonne zur Ebene der Milchstraße folgerte 
Mädler, daß der Mittelpunkt des Stemsystems in südlicher 
galaktischer Breite liegen müsse, und entnahm eine weitere Be- 
stimmung seiner Lage aus der Richtung der Sonnenbewegung. 
So gelangte er daza, den Punkt im Stembilde des Stieres zu suchen, 
und es aohien die Ple jaden gruppe in erster Linie sich als wahr- 
scheinlicher Ort des Bewegungsmittelpnnktes darzubieten, weil die 
kleine, allen Sternen dieser Gruppe gemeinsame Bewegung sich 
wohl als alleinige Folge der Sonnenbewegung auffassen ließ. Aus 
einer Untersuchung der Eigenbewegunge'n der Bradleyschen 
Sterne in ihrer Beaiahnng zu diesem hypothetischen Bewegungs- 
mittelpunkte folgerte Mädler dann weiter, daiü die Größe der 
Bewegung zunehme mit dem sobeiubarea Abstände der Sterne von 
der Plejadeugruppe, und daß gleichzeitig auch die mittlere Ab- 
weichung der Sichtung der Bewegung von der Bichtnng der Sonnen- 
bewegung größer werde. Peters hat aber gezeigt, daß diese 
Termeintliohen Gesetze durch die Unsicherheit der Zahlen, auf 
denen sie aufgebaut sind, Ülusorisoh gemacht werden, und daß in 
ihnen, selbst wenn sie besULnden, kein Beweis fär das Zutreffen 
der gemachten Annahmen erblickt werden kann. 

Diese erstfln Versuche, die Bewegnngsgesetze im Stemsystem 
aufzudecken, gehören aber noch den Zeiten der erat beginnenden 
Erforschung der Eigenbewegungen an, und ihr Fehlschlagen ist 
besonders einer Überaobätzung der Tragweite der durch die Rech- 
nung erzielten Resultate zuzuschreiben. An die Stelle der un- 
sicheren Daten, an die die Forschung damals anknflpfen mußte, 
ist jetzt aber ein in sich weit gefestigteres und in vieler Beziehung 
- erweitertes Material getreten. Ein paar ihrer wahren Richtung 
und Größe nach bekannte Bewegungen, verbunden mit der Kenntnis 
der Entfernungen der Tr&ger dieser Bewegungen, wiegen alles 
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anf and flbeitreSen an BeweiBkraft altes, was zn jener Zeit rorlag. 
Sollten vir nnn, die wir im glüoklichen Besite von mehr denn 
einem Bntaend Bololier Fizpunkte im System sind, niobt weiter 
in eeine GefaeimniBse eindringen kfinnen? 

Der einzuaohlagende Weg ist leicht anzngeben. Es seien 
bezogen auf den Uittetpunkt des Systems als Anfangspunkt 
rechtwinklige Koordinaten der Sonne: X^L.B, Y=M.B, Z—N.S, 
goauenbewe^ung n. d. drei Acbsau: IT (iV v7 

and femer bezogen auf die Sonne 

ieohtwinU.reUt.Eoord. eines Btemesr x ^ Ip, y ^ mg, z = ntt. 
Dann Unten die Bewegnngsgleichnngen: 



x = X -irlft 



z ^ Z ■\- ng 



dt ~ 



XV -f Mp + ^Jl 



- ^ (t F + nt^p + q Jm 



= vF + n/Jfi + p4n 



Ist «Q, Öq der Ort der Sonne, vom Mittelpunkte ans gesehen, 
sc, S der heliozentrieche Stemort und A, S der Apex der Sonnen- 
bewegung, und eetzen wir 

cosw = sinäsinSQ -\~ cosScosSQCOs(a — oq) 

= IL + mM + nN 
cos CO ^ siMSatwD + cos S cos D cos {a — Ä) 

= U + mfi + nv 
cosi2= sinÖQsinD -{- cos Sq cos D cos (oq — Ä) 

= Lf. + ^[t + Nv 
Js* — cos'^SJa^ + z/Ä« 

= JP -\- z/ms -(- Jn^ 
^ssinto»miq> — i>) ^ A4I + (nJm -\-v^n 
wo wie früher (p — ^ dar Bichtongswinkel der Eigenbewegung in 
besag auf die mohtang der parallaktisohen Bewegung ist, so 
erhalten wir ffir die Geschwindigkeit des Sternes durch 



(69) 



den Ansdrock 



"•=(f)'+(fr+(i)' 

Fä -I- ^0* -1- p»^«* + 2F[cösra4p\ 
-{- Q^ssine>sin{ip — ii)]} 



(70) 
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Ein Yerauch, diese GleichuDg anzuwenden, wurde von Maxwell 
HkII gemaoht. Bei dem damaligen Stande der Kenntnis der 
Bewegangen konnten aber die Rsdialgeech windigketten, die nur 
in den alten riauellen Werten Torlagen, nicht ala zuTerläseig 
gelten, und demnach waren in der Gleichung oq, Sq, B, V, ^ q 
unbekannt. Die Aufgabe w&re nun, die v derart za bestimmen, 
daß aie einem Stemsyttem dch einfügen, das ist aber, da jeder 
Stern nur eine Qleichnng liefert, nur aagführbar unter der Yor- 
anBsetznng kreisförmiger Bahnen, weil sonst für jeden Stern 
die di« Bahnform bestimmende Größe* eioznfiihren wäre. Die 
Forderung r konstant gibt aber durch r' ^ a;* + y* + «* die 
Bedingung 

dr dx , dy , de 

'M^'äi + ^di + 'di^"- 



und diese drückt sich mit den Werten der Koordinaten und ihren 
Differentialen aus durch 

i(eoeßF+ Jfcosw^e + R^^ssinSlsin{q> — W)\ ._-, 

+ cöso)pF-i-0^e = o| ■ ^ ' 

worin der Winkel 3^ bestimmt ist dnrch 

JssinSlsifi(<p — W) = LJl + MJm + N^n. 
Der Ton Hall eingeschlagene Weg war nun der folgende. 
Die Lage des Mittelpunktes des Stemsystems wird hypothetisch 
angenommen, bo daß osg, Sq bekannt sind. Dann wird mit einer 
Hypothese über F und J{ ans der Gleichung (71) zfp berechnet und 
damit ans (70) v gefunden; aus r* ^^ JJ^ + p* + 2Bpcösw folgt 
BchlieOlich r. Sind die Voraua Setzungen richtig, so müßte sich, wenn 
das Stemsystem ein zentrales ist, v*r konstant ergeben, während 

in einem globularen — konstant w&re. Ist aber keine dieser 

Bedingungen erfüllt, so sind S und V zu ändern. Nachdem Hall 
ohne Erfolg mit einer Lage des Mittelpunktes des Sternsystemes in 
der Alkyone nach Mädlers Annahme und im Persdushaufen nach 
Proctors Ansicht gerechnet hatte, bestimmte er empirisch einen vom 
angenommenen Zielpunkt der Sonnenbewegung in Ä = 259" 51' 
D= +33*39' um 90" entfernten Punkt, der der Bedingung 
genügt. Kr erhält die beste Darstellung, wenn er den Mittelpunkt 
in der Richtnag auf das Sternbild derÄndromeda annimmt, aber ü 
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ist numerlBch nicht zu beatimmen. Eh muC das Zentrum auf der 
Linie Andromeda — Sonne — Hjdra in so großer Entfernung liegen, 
daß die uns n&heren Sterne sämtlich parallele Bewegungen mit 
gleicher Geschwindigkeit ausführen. Hall benutzt Bchließlioh 
die Gleichungen (70) und (71) zur Ermittelung der Beziehung 
xniscben Q und ^p. Unter Voraussetzung kreiefönniger Be- 
wegung auch fär unsere Sonne ist ^ ^ 90^ also cosÜ = 0. 
Femer folgt wegen r* = B' + p* + 2BpcosM! aus der Bedin- 
gung F* : «^ = B* : i*', wenn wir — ^ Xq setzen, 

r»— F» = n^r^io^ + 2J?pco3M'), 
und so gibt die Gleichung (71) 

^q(cosw-\' e«Q) + e[z/s3*«(qD — 3') + cos 0) JTq F] = 0, 
während Gleichung (70) nach Division mit Q die zweite Beziehung 
liefert: 



(.(^ + z(,>-ij,r') 



+ 2 Ffcoso— 4- ^ s sinia sin{ip — i/i) — cosKJtQ F j ^ 0. 

Durch Änderung der augenommenen Lage des Mittelpnuktes des 
Systems sucht Hall dann zu bewirken, daß die aus diesen 
Gleichungen folgenden Werte für die Parallaxen und die Radial- 
ge ach windigkeiten sich den heohachteteu Werten mSglichst an- 
schließen. Sein Endresultat ist og = 9" 15', Äq = -|- 26" 32', 
Ä© = 0,006 65". 

Die Daten, welche dieteu Werten zugrunde liegen und streng 
dargestellt werden, sind die Parallaxen Ton «Centaun, 61 Gygni 
und SirioB, die zu 0,936", 0,422" und 0,210" angenommen werden. 
Sie weichen von den Kesultaten der neueren Beobachtungen so 
beträchtlich ab, daß der ganze Bau völlig iu der Luft schwebt 

Wenn nun auch heutzutage durch die gesicherte Kenntnis 
der Werte ^ q und durch die erheblich zarerläsHigereu Parallazen- 
bestimmungen die Schwierigkeiten sehr wesentlich verringert sind, 
so daß wir aus den Gleichungen (70) und (71) wohl eine direkte 
Bestimmung der Größen ccq, Öq, 11 und F erwarten dßrften, wenn 
die Gnmdlagea der ganzen Hypothese überhaupt berechtigt sind, 
Bo muß uns doch der einfache Anblick der Tafel S. 141 davon 
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abhalten. In dieier graphiaohen Dantellnng der aof die ^ene der 
UilohBtraOe projixiertan Bewegungen finden die TorauBsetmngen 
der Hypothese keinerlei Stfltse. Es mnß Tielmehr viel wahr- 
eoheiuliöher ersohoBen, dall die Sterne sn SondereTstemen mit 
parallelen Bewegungen vereinigt sind. Spekolationeu Aber den 
inneren Zniammenhang dieser Bewegungen sind aber anoh jetzt 
noch TflUig aassichtsloB. 

unser Weg hat uns bisher noch nicht geflÜirt bis sn einem 
Punkte, TOQ wo aus wir einen unsere Bemühungen lohnenden 
Bück aui das Ganze wagen dürften, ja, wir sind sogar noch völlig 
im Ungewissen, wie groß die Schwierigkeiten eind, die uns von 
unserem Ziele, der Erkenntnis der Bewegnngegesetze des Stem- 
sjrstems, noch trennen. Ein Yorw&rti schreiten auf sicherer Bahn 
scheint uns nur in Aussicht zu stehen, wenn wir unsere Forschmigen 
richten anf die HerbeisohaSnng weiterer Banstelne, die geeignet 
erscheinen, Lücken in unserem Wissen anszufoUen und die von 
uns schon erkannten Schwierigkeiten hin wegzuräumen. Nichts 
erschwert uns in jeder Hinsicht unsere Aufgabe mehr, nichts 
tritt uns h&nfiger hindernd in den Weg als unsere so dürftige 
Kenntnis der Entfernungen im Stemsystem. Hier nnaer Wissen 
zu erweitem und zu befestigen, mnil immer noch als eine der 
vornehmsten Aufgaben der Beobachter erscheinen. Indes vermag 
auch die theoretische Forschung hier wertvolle Hilfe zu leisten 
durch den Hinweis auf die besonders günstigen oder besonders 
wertvollen Punkte. Sie wird sich dabei in erster Linie zu etfitzen 
haben auf das Stadium der scheinbaren Bewegungen der Sterne 
and die erkennbaren Sparen eines inneren Zneammenbanges dieser 
fiewegungen verfolgen. 

Unter den Sternen, deren Bewegung die paraUaktische Be- 
wegung nahe senkrecht dnrchkrenzt, befindet sich eine auffallend 
große Anzahl solcher Sterne, die auf merkbare Parallaxe sorgfältig, 
untersucht sind. Namentlich die vier ersten Sterne der folgenden 
Tabelle dürften besondere Beachtung verdienen. Die Tabelle 
gibt neben der auf das im Anhange befindliche Verzeichnis ver-, 
weisenden Nummer den Namen und die Größe des Sternes, unter I 
und b seine galaktischen Koordinaten, bezogen auf die S. 184 
bestimmte Lage der Ebene der Milchstraße, unter jds, wie üblich, 
die Größe der Eigenbewegung nnd unter a die beobachtete relative 
Parallaxe. 
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Nr.l Name 


Gr. 


' 


b 


J» 




v-v-. 


J 


km 


km 


TI Cord. ZonCD 




















' V. S43 . . . 


e 


217,1° 


— 36,1° 


8,72" 


0,812" 


-0.9° 


47,8° 


178,6 


+ 120,0 


98 


Lal. 15 290 . . 




157,2 


+ 28,2 


1,96 


0,02 


-1,4 


92,1 


465,3 


- 13,3 


131 


22H.CRine!op. 


7,5 


152,3 


-4-65,8 


4.74 


0,466 


+ 0,7 


92,5 


45,8 


- 2,0 


178 


cBooti» . . . 




341,9 


+ 68.8 


2.28 


0,026 


+ 0,1 


60,0 


416,4 


— 0.2 


293 


Br. 3077 . . . 




76,» 


— 3,0 


2.09 


0,13 


— 4,3 


172,6 


592,7 


-587.» 


19 


fiC&miopejae . 




92,4 


— 7.6 


3,77 


0,13 


+ 6,3 


156,5 


345,0 


— 816,4 



Die Berechnung des wahrscheinUchsten Ortes des RadiatioiiB- 
punktea der Eonyergenz der Bewegungen führt auf dea Punkt 

A = 154,05" 2> = — 5-5,45'' 

oder in galaktiacbeo Koordinaten 

L = 249,980 B = + 0,68». 
Die Bewegung der Sterne ist also fast parallel und gerichtet auf 
einen in der MBchstraße liegenden Punkt. Die Abweichung der 
Bichtnng der beobachteten Bewegung von dei* «nf den angegebenen 
Punkt zielenden steht in der 8. Kolumne unter q> — ifig. Die beiden 
letzten Sterne, die noch hinsugefQgt Bind, zeigen gleiohtalle eine 
anf diesen Funkt gerichtete Bewegung. Zwar ist die Abweichung 
etwas größer, aber in Anbetracht dea Umatandes, daß dieae Sterne, 
wie aus der folgenden, den Abstand vom Radiationspunkte an- 
gebenden Kolumne hervorgeht, sehr nahe beim Radiationapunkte 
der Divergenz stehen, so daß eine kleine Änderung der Lage dea 
Zielpunktea der Bewegungen große Änderungen in der Biobtung 
der Bewegung bewirkt, doch immer noch ao klein, daß wenigstens 
einer der beiden Sterne zu den eraten vier hinzugehören kann. 

Unter der Annahme, daß die aufgeführten Sterne aich mit 
derselben Geachwindigkeit in parallelen Bahnen bewegende Olieder 
einea Sjatema seien, können wir nun nach den S. 145 angeführten 
Anadrücken diese Geschwindigkeit 6 berechnen. Wir werden so 
auf die in der vorletzten Kolumne stehenden Zahlen geführt, 
während die letzte Kolnmne den Betrag der Radialgesohwindigkeit 
angibt, die wir beobachten müßten, wenn die Sterne eich anf den 
bezeichneten Punkt hin mit einer solchen Geschwindigkeit bewegen 
würden, daß die wirklich beobachtete lineare Bewegung senkrecht 
zum Visionaradina dargestellt werde. Die Rechnung fOhrt also 
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nicht auf die zu verlangende CbereinBtimmung der Werte tf, and 
«e werden auch von den beohachteten Werten: 

«Bootis ^p ^ — 6km B = 415,6km 

/* Cftssiopejae — 97 173,1 

nnr die ctBootia zugehörigen befriedigend dargestellt. Der Wtder- 
aprucb zwi>ch«n den bob der Annalime Aber den Charakter der 
Bewegungen eich ergebenden Folgerungen und den beobBcht«tea 
Tatsachen sobeint kaum durch die Unsicherheit der letzteren 
erklkrbar. 

Eine zweite Gruppe wird gebildet von den schon S. 133 
bebandelten fflnf Sternen. Die «ich auf diese Gruppe beziehenden 
Daten sind in folgender Tabelle enthalten. 



Hr. 


Name 


Gr. 


I 


b 


Jt 


V — -/', 


J 


H 


268 




8,5 


a3,6* 


— 25,6« 


0,54" 


+ i.s° 


127,8* 


+ ao,7» 


266 


tPegasi. . 


*,5 


48,5 


— 40,3 


0,56 


- 1.2 


127,0 


— 3,0 


■235 


/Draooni* 


* 


70,4 


+ 38,2 


0,84 


-176.1 


161,1 


-11,5 


46 


eFomacU. 


e 


189.1 


— 61,1 


0,50 


+ 0,6 


62,5 


-20,8 


lOS 


Lac. S1S2 . 


6 


240,2 


— 15,8 


0,58 


— 0,2 


4.6 


+ 15.2 






Die Koordinaten des Radiationspunktes werden gefunden z 
A = 127,49» J> = —58,62» 



-. 241,49 



B = 



- 11,33. 



Die Abweichung ^ — i)^ der beobachteten Bewegung von der 
auf diesen Punkt gerichteten zeigt einen besonderen Cbaralcter. 
Die fänf Sterne liegen in einer sich am die Sphäre herumzi eben den, 
etwa 40» breiten Zone. Die Koordinaten des Poles der Mittel- 
linie dieser Zone und ihr sph&rischer Radius sind 

L' = 816,6» B' = + 9,0« £ = 94,6". 
Die Tabelle gibt nnter H die Erhebung der einzelnen Sterne über 
dieser Ebene, während ^ wieder der Abstand der Sterne vom 
Zielpunkte ist. Die Erhebung des Zielpunktee selbst über der 
Stemebene ist 17,2». Die Bewegung der Sterne geht also Tor sieh 
in der auf der Ebene der HilchatraJle nahe senkrecht stehenden 
Ebene der Sterne, sie ist gerichtet auf einen Punkt der Milch- 
straße, und sie erfolgt für die südlich Ton derMilcbstroCe stehenden 
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Sterne in der Bichtnng auf dea Punkt L, S, für den Buf der 
Nordseite der Hdilcbetralte liegenden Stern aber in entgegen- 
geeetzter Richtnog. 

Ganz ähnlich« YerhältniiBe treten noch in einer dritten 
neun Sterne nmf»BBenden Gruppe zutage, deren ZuBammen Setzung 
aus folgender Tabelle herrorgebt: 



Nr. 


Name 


hL 


' 


6 


- 


?■ — V. 


J 


H 


2S5 


«> Heroulifl 


5,5 


23,8° 


-1-32,2" 


1,06" 


— 179,6* 


115,9* 


+ 26,2* 


1* 


Lac. 172 . 


6 


271,5 


— 57,8 


1,01 


+ 


8 


111,1 


— 5.4 


248 


Lac. 8267 . 


6,5 


297,B 


-32,4 


1,06 


— 4 


3 


140,4 


- Jfi 


250 


<fPavonifl . 


J3,5 


2»6,9 


— 32,7 


1,64 


— 


2 


139,6 


— 8,2 


41 




|7,5 


130,4 


— 47,4 


2,34 


— 4 





52,4 


— 1.3 


IT4 




1 8 


318,4 


+ 72,1 


2,31 


— 179 


7 


104,6 


-17,8 


139 




1* 


103,7 


+ 49,1 


3,04 


— 1 


7 


58,4 


— 2,8 


132 




8.6 


135,7 


-1-63,6 


4,46 


— 3 


9 


60,9 


— 24,4 


66 


o' Eridaoi . 


4,5 


167,6 


— 37,7 


4,07 


— 177 


2 


45,4 


+ 2,6 



Der Zielpunkt der Bewegungen fällt nach 

A = 87,18», D = + 31,060 oder X= 146,38», B = + 3,410. 
Die Sterne Bcbließen sich noch enger ah in der vorigen Gruppe 
einem Kreiee an, deesen Pol und spfaäriBcher Radius sind; 
L' = 47.8», B' = —23,2», £ = 85,4''. 

Wieder ist dieStemebene stark geneigt zur Ebene der Milch- 
straße, der Zielpunkt der Bewegungen ist nur um 13,9" aus der 
Ebene der Sterne heran sgerückt. Die ersten sechs Sterne mit 
Eigenbewegungen zwischen 1,01" und 2,34" bewegen sich ebenso 
wie vorhin so, daß der bezeichnete Punkt für die Sterne südlicher 
galnktiechei' Breite der Radiationspunkt der Konvergenz, für die 
nördlicher Breite aber der Radiationspunkt der Divergenz ist. 
Bei den letzten drei Sternen mit sehr großer Eigenbewegung aber 
kehren die Verbältnisse sich gerade um. 

Es kann wohl keinem Zweifel unterliegen , daß in diesem 
gesetzmäßigen Verhalten eich Spuren des großen das Stemsyatem 
beherrschenden Gesetzes offenbaren. Die Kenntnis der Entfer- 
nungen und der Radialgesch windigkeiten dieser Sterne würde 
uns vielleicht das volle Verständnis der Bewegungen ermöglichen. 
Vorläufig aber kann nur der unsichere Weg der Hypothese uns 
zn einer Vorstellung über die Bedeutung der (estgestellten Tat- 

Kobold, Bbu dea FiisterDafsiemi. I5 
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Bachen ond über den inneren Znaammenhang der Bewegungen 
der ale zueammengeliörig erkannten Sterne iOhren. Gehen wir 
wieder aus Ton der einfachen Annahme, daß die Olieder der ein- 
zelnen Systeme sich in parallelen, geradlinigen Bahnen bewegen, 
und daß die GrAße der Bewegung für aUe Glieder der Grappe 
gleich sei, bo wQrden wir bei ruhender Sonne mit Hilfe der 
Gleichung 

aus der beobachteten Eigenbewegang die relativen Entfernungen 
berechnen können. Wir gelangten dann fär die letzte Gruppe zu 
dem in Fig. 19 dargestellten Bilde. Die Ebene der Zeichnung ist 



die Sternebene, in welcher die Bewegungen vor sich gehen. In 
Wirklichkeit enthält nun aber die beobachtete Bewegung ab zweite 
Komponente die aus der Sonnenbewegung hervorgehende schein- 
bare Bewegung — sin-d', wenn ^' der Äbetand des Sternes vom 

Antiapex der Sonnenbewegung Set. Entsprechen die Einzel- 
bewegungen der gemachten Annahme, so sind auch die für die 
einzelnen Sterne aus den beiden Komponenten resultierenden Be- 
wegungen parallel nnd Bchneidea sich scheinbar in einem Funkte 
der Sphäre, der mit dem Zielpunkte der Bewegung der Stemgmppe 
und dem Zielpunkte der Sonnenbewegung auf einem grßßten Kreise 
liegen würde. Befindet sich, wie ee bei den behandelten Stem- 
grnppen der Fall ist, der Badiationspunkt der beobachteten Be- 
wegung in der Milchstraße, so müssen, weil das gleiche fär die 
Sonnenbewegung der Fall ist, auch die wahren Bewegungen der 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Sterne der Gruppe parallel zur Ebene der Milchetr&ße vor eich 
gehen. Nun ist für den Stern OgEridani der letzten Gruppe uns 
die wahre Bewegung relativ zur Sonne bekannt. Ihr Zielpunkt liegt 
nach S. 139 in i = 318,0«, B = -—27,00 in einem Abstände 
von 25,3" von dem einen Radiationspankte der Grnppe, Diese 
in der Fignr durch die gebrochene IJnie ihrer Richtong nach 
wiedergegebene Bewegung erfolgt also nicht parallel zur Milcbr 
etraße, und wir müßten daraus schliellen, daß die dem Sterne selbst 
innewohnende Bewegung, die wir aus der Sonnenbewegung und 
der relativen Bewegung berechnen könnten, gletchfalls der Milch- 
straße nicht parallel ist. Andererseits a&hert sich aber dieser Ziel- 
punkt der Bewegung von o^ Eiddani der Ebene der Sterne derGrnppe 
bis aui 5,9", indem er vom Pole dieser Ebene X' = 47,8*, 
& = — 23,2" um 79,5" absteht, so daß wir annehmen dürfen, 
daß in Wirklichkeit die Bewegung in dieser Ebene vor sich gehe. 
Auch unsere Sonne befindet sich, weil die Sterne nahe auf einem 
größten Kreise stehen, in der Ebene der Sterne, und daher 
müssen die in dieser Ebene erfolgenden Bewegungen, 
auch wenn sie in Wirklichkeit nicht parallel sind, uns 
als parallele erscheinen, und die Annahme, von der wir aus- 
gingen, wäre nicht berechtigt. 

So müssen wir denn wieder Halt machen und die Antwort 
auf unsere Fragen von der Zukunft, der ein reicheres Material 
von Entfernungen und Radialgeschwindigkeiten zu Gebote stehen 
wird, erwarten, da die scheinbaren Bewegungen, wenn die in den 
hier behandelten Stemsystemen beobachteten Verhältnisse all- 
gemeine Gtültigkeit haben, uns auf unserem Wege nicht weiter 
bringen können. 



Schlußwort. 



Das hinreichend gesichert erscheinende Ergebni 

Forschungen über den Bau des Universums läßt sich in knapper 
Form etwa so darstellen: 

In einem endlichen Räume von sphärischer Gestalt sind Körper 
von sehr verschiedener Masse in sehr verschiedenem physikalischen 
Zustande befindlich zerstreut. Neben gasförmigen Kebeln von 
sehr geringer Temperatur kommen Körper im Zustande stärkster 
Verdichtung, im höchsten Glutzustande vor. Die Anordnung der 
15* 
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einzelnen Masien ist keine regelloae, gleichförmige, sondern sie 
sind nm einzelne EonzentratiooszeDtr» in Bftalen zusammen- 
gedrängt, die aber miteinander in einem lockeren Zusammenhange 
■tehen aad (mgeordnet tind in Gegtalt einer groBea mehrannigen 
Spirale. In den entfernteren Teilen dieser Spirale hamchen die 
heißeren and gasfArmigen Sterne (Tjpni Ib, IIb) vor, während 
die mit der Sonne, welche dem Zentrum der Spirale verhältnis- 
m&Big nahe ist, in engerer Beziehung stehenden Sterne fiber- 
wiegend ihr auch im phyBikalischen Zustande ähnlich sind. Der 
Sonne wohnt eine auf einen Punkt in der Milchstraße, der Haupt- 
ebene der ganzen Spirale, gerichtete Bewegung inne, an der eine 
größere Anzahl der ihr nahe stehenden Sterne teilnimmt. Unter 
den Sternen gibt es zahlreiche Gruppen mit gemeinsamer auf 
Punkte der Milchstraße gerichteter scheinbarer Bewegung. Die 
Sterne jeder Gruppe stehen in einer Ebene und ihre wahre Be- 
wegung, ttber deren Charakter sichere Angaben noch nicht zu 
machen sind, erfolgt in dieser Ebene. 



Anhang. 

1. Tafel der Sterne mit bekannter Parallaxe. 

Das Verzeichnia enthalt in erster Linie diejenigen Sterne, 
deren Parallaxe durch Elkin, Olli und Feter heliometriach 
bestimmt ist. Danehen sind einige andere im Meridian durch 
Eaptejn oder auf photographischem Wege bestimmte, gleich- 
falls zuverläBsig er scheinende Parallaxen aufgenommen. Die 
angegebenen Werte sind durchweg die von den Beobachtern 
gefundenen relativen Parallaxen. Die Eigen bewegungen des Ver- 
zeichuiases sind reduziert auf das AuwerssoheFundamentalsyatem. 
Für die Bewegungen im Vision sradius hatte Herr Geheimrat Vogel 
die Gflte, die wahrscheinlichsten Werte für 17 der Sterne dem 
Verfasser mitzuteilen. Herrn Campbell verdankt dann der Ver- 
fasser noch die Angabe der von ihm gefundenen Bewegungen, 
die zur Vervollständigung des Verzeichnisses benutzt wurden. 
Zur Feststellung des Spektralcharakters der Sterne dienten die 
Angaben im 3, und 12. Bande der Potsdamer Publikationen und 
eine auf seine Bitte dem Verfasser von Herrn Pickering gütigst 
zugesandte und für die schwächeren Sterne durch beeondere 
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Beobacbtnngea möglichst vervollstäiidigte Zuaammenstellung der 
Spektren. Aue der Piokeringscliea Bezeichnung der Spektren 
wurde nach den Angaben in Harvard Annais, Bd. 48, S, 127 oder 
nach den Harvard Annale, Bd. 28, S. 145 angegebenen cbarak- 
teristischen Sternen der einzelnen Gruppen die Vogel sehe 
Spektralklasae feitgestellt. Die so indirekt ermittelten Angaben 
in der mit „Vogel" fiberschriebenen Spalte sind eingeklammert. . 
In eiuzelnen Fällen blieben aber doch Zweifel bestehen. So iat 
der charakteriatiBohe Stern für Fickerings Gruppe F8 G- 
j^iOrionis, den Vogel zu IIa\ zählt, und die gleiche Identifizierung 
wtlrde auch aus Nr. 3 folgen. Dagegen gibt für Nr. 23, dessen 
Spektrum nach Pickering denselben Charakter bat, Vogel lOg 
an. Da diese Unterabteilung den unmittelbaren Übergang zu IIa 
bildet, wurde F8G- stets mit IIa identifiziert. tCeti ist nach 
Secchis Angabe zulla gerechnet, was nachPickering unsicher 
blieb. Das Spektrum von Procyon hat nach Scheiner sehr große 
Ähnlichkeit mit dem Sonnen Spektrum , nur die WaBBerstofflinien 
■ind wenig verbreitert. 

2. Tafel der Sterne mit großer Eigenbewegung. 

Das Verzeichnis ist durch Benutzung und Verrollst an diguug 
des Porterschen Verzeichnisses (A. J. Nr. 268) entstanden. Es ent- 
hält die Sterne, deren jährliche Bewegung wenigstens 0,5" beträgt. 
Bei einzelnen Sternen liegt wegen der angebrachten Keduktionen 
der definitive Wert der Bewegung etwas unterbalb dieser Grenze. 
Die Bewegungen sind entnommen aus den Auwersscben Fanda- 
mentolkalalogen oder aus der Publikation 14 des Cincinnati 
Observatory. Für 22 Sterne, die in diesen Quellen nicht vor- 
kommen, wurde die Bewegung unter Benutzung alles verfügbaren 
Materials neu berechnet. Alle Bewegungen sind mit Hufe der 
Auwerssohen Tafeln auf das A. N. 3»27 bis 3^29 in seiner end- 
gOltigen Gestaltung festgelegte Fundamentalaystem reduziert. Die 
letzte Kolumne der Tafel gibt die Abweichung der beobaohteten 
Eichtung der Bewegung von der der Lage des Apex nach der 
Bestimmung des Verfassers ans den Polen der Eigenbewegungen 
entsprechenden. Die Abweichung ist nicht im Sinne des Positions- 
winkels, sondern im Sinne gleichartiger Bewegung (vgl. S. 12S) 
gerechnet. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



-I 






(5 000-«I^M.. S ^_ 



a o „ a w -<] 



IlsssisissiSSSii-^-lllSii"!: 
+11 I I + +++ 11+ + I 



OOP.0<C-OOOc5«OH_-waalOHWOPH-f4MWP 









I I +++ I I I I + I + I + I + I ++ I ++4+++++ 



Js 



■g -1 .: ■ : ■ ■ M . . ■ ■ s 1 1 s „ ä 2 i 



3 S S s a S ^ 



D,g,t,.,.d.:, Google 



.JI Z lZ «i_ -^ tl-s 

CO 3 



"'T";";"'M7"'f"f""' 



II s. 

MS 



?^^CJOft.OOWÖOPHO^H "fc^WHlToa »OOd 






++ + + I I + I I + I I + I +++++ +++ I I + i I H 



Mis 



^■■••»'■••■•5'-i---'--^--5s 
s s s 'S ■ ' .5 ■£ ■ I s g .: 1 • : s 1 i ■ ^ : : * 1 



1 ^^ 



" 2 = ' i -3 S 11 3 3 b; ^ -a ;& 5 ^ 

■==" = ilil||iS:l^li 



D,g,t,.,.d.:, Google 



s = 



++ I I I + I ++ I +++ I +++ I ++ I I - 



++ + + + + + I ++T+++ I + + + + + + + 41 



+++TTT'iT"+++TT+++T+++T i 



D..„,,Googlcj^ 



il « ä, I I ? 

i iä ? I I 1 1 S I 



+1+1 I I +T I +++++++ I I +++++ I + I ++ 



T+++++1' T+++T ++++++ T+++++T+++ 






I ++++++7+" T I T+ I ++++T++T++T+T 



■^", ■", 



,{ 



1 1 « 

D.g.ti.rd.vGOO'^IC 



a s S "■ 5" 5 3 S } J S 5 °" "' S 8 ■•" i s 5 i" ■■■ I" 
+++ I +T++ I ++ I + I + I I + I + I ++ 

++T++TT+ I + T+++T ++++++ +T 









M I I I I + I I + I +++ I ++ 1 + I +1 I 



!» S 



T-- C\£tHjlt- 



— 235 — 



" S I S SS! 

s I « -1 .g I ^ 



i" 1" s i" "" s 1 2 -■"■ 3 1 5 t s" 1" i" 2 2 t i' £" i i' 1" s" s g i" 
+++ 1 ++ 1 ++4-+T+++++ 1 + 1 I + I++T+T 


*. <= » ^. ^- |i 5 *- "- 


« «. ". « * -. ". «1 ■* =t *. ■" »-. t-. °l 1 -. « •-. 

gSi;*S22S*SS»«-'2SS*-S 
1 1 + + + + 1 1 1 1 1 1 1 ! + + + 1 + 


170,4 
70,4 
172,0 

204,2 
7,2 
169.6 
188,8 
13,6 
181,2 


197,3 
306,0 
172,3 
193,1 
240,4 
200,1 
188,6 
339,4 

14,0 
189.8 
124,9 
112,0 
207,6 

21,6 
218,3 
215,2 
174,0 
204,6 
101,0 


mmm 


203.6 
272.2 
142,4 
170,5 
135,1 
168.4 
199,8 
285,7 
353,6 

365,2 
272,9 

353,2 
158,6 
161,6 
121,8 
188,0 
74,3 


0,S3 

0,70 

0,68 
0,51 
0,«3 


1,32 

0,56 
0,57 
0,58 
0,68 
0,82 
0,52 
0,54 
0,69 
1,25 
0,63 
0,52 
0,53 
1,71 
1,86 
0,58 

1,17 
0,68 


1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 5 1 5 1 1 1 1 1 i 1 1 1 1 1 1 1 1 1 

I+++TT+T + T 1 T++++T T+++T T++T + T 


lllllllls 


100,19 

101,86 

102,40 

102,85 

103,50 

104,29 

106,06 

107,83 , 

108,65 

113,52 

114,80 

114,84 

114,87 

115,46 

116,79 

118,42 

118,46 

118,59 

118,88 


S..£.,S.5 


- .- 5 00 » "- 1- !^ "- - -- •- « » OD "- » 2- « 


'. ES-rS'SSSS 


iS2;;S2Sa22SSSESS2SS! 



D,g,t,.,.d.:, Google 





1 




1 
1 

iii il 1 


I 


1 


s- s- S :■ ä S 1 3 5 :■ t S S S 5 » =■ J 1 3 S » ^- ■ 

+ + + + + + 1 1 1 1 + 1 1 ++ M + + + + 1 1 


Hl 


i 

i 


19 


mimmmiimn 




a 


mummmimmu 


1 


1 


1 


lltilttitllillillllllll 




1 


1 S 5 S 5 S 3 5 1 1 i J 5 s s- :- 1 i 1 5 1 5 1 


~ 


i 


t. 


„« -. ■! -^;j^»^;j;- -;;j^^-;^^;^- -^-^ 


H 


» 


lllllllllllllllllllllll 








3 






!a 




s«iiiis§2S=sa===agS2Sä2, 



„Google 



s I 

f. s 



++++ 1 + 1 +++ 1 1 1 t + 1 +++++++ 1 


1 ++ 1 


» = « » « =i » » n ". « ". ffl « ". » "i. » • » « ". - ". 

■* ++ 1 1 [ 1 1 + 1 + 1 1 1 1 1 1 i ++ 1 + 1 + 1 


1 ++ 1 


360,0 
2*3,3 
239,8 

189,7 
25.9 
260,5 
1*7.5 
310,0 
236,8 
238.7 
1S3.9 
95.8 
69.2 
167.9 
206.4 
17.6 
216,9 
272.7 
290.3 
308,9 
265.8 
2*3,2 
270,4 
78,8 


JIP- 


174,0 
158,5 
210,8 
266,4 

186,6 
282.5 
110,8 
216,5 

274,4 

282,7 
321,3 
273,9 
246,6 
284,6 
267,2 
110.2 
1*5.2 
242,0 
162,5 
215,4 
170.9 
274,6 


S" "- «- «• 


0.90 
0,69 
0,50 
0.48 
0,60 
4,74 
4,46 
0,56 
0.73 
0.77 
3.04 
0,77 
1.09 
0,66 
0.68 
1,67 
0,51 
0.78 
7,04 
1,27 
0,48 
0,87 
0,52 
0,51 


sslJ 


■ SSSS S S S g S S S S S § S g 2 S J 2 SS S S 

3 :■ g s tT ^ i i n - g " n s s s 2 « s s * 3 -" ' 
+ 1 ++ 1 +++-I- 1 ++ 1 ++ 1 +++ 1 1 ++ 1 


1 + 1 1 


55.46 
57.89 
61,63 
62.72 
63,73 
64',47 
65.13 
66,40 
68.21 
68,30 
68,71 
70,42 
72,41 
73,37 
75.08 
76.44 
75,99 
76,37 
76,80 
78.24 
78.90 
79.35 
79,74 
80,04 


IUI 




:-. S55SSS- s. :-. s-&s-„ 5s;-. - ss- 


:■-.. 


'. SSä^SSSSSSSSSSSSSSJSSSSS 


ssss 



D,g,l,.,.d.,i. Google 



Sil. 



+ I I ++++ I +++ I I ++ I + I +++++ 



I I I + I + I I I I + I I I + I I I I ++ I I < 



I + I ++ I + I I 1 +++ I +++ I I +++ I 



\ 



D.j.f^rM.vGOO'^IC 



1 . 



++++ I I +++++++++ I ++ I ++++++ I + I 



j III+IIIIII+IIMIIIII+IIIIII+ 



7+I+TT++T+T + TT i+T7+i ++++"".+•+-:: 



r*. i.,,i .X'.ije^glc 



TSlc 



, 


:> 




— 240 — 

1 

fsj ! II II 


1 


S -■ g 5 i s- i- 2 i- S :• :■ S 5 J 5 5- S- '■ J 5 ? ? 
+++ 1 ++++++++ 1 ++ 1 +++++++ 


M 

» 


1 


- 


+ 1 i 1 1 1 +++ 1 1 1 1 1 1 + 1 1 1 ++ 1 M 


.0 


^ 


331,«' 
353,3 
320,7 
167,6 
282,8 
233,1 
345,3 
333,4 
329.3 
335,9 
334,9 
191.3 
33,9 
341,9 
350.8 
160,3 
349,1 
368,1 
368,6 
871,8 
353,1 
349,1 
258,9 


1 


1 
1 


CO 


167,1° 
238.6 
195,2 
323,7 
260,1 
274,7 
167,5 
161,0 
158,0 
180.2 
198.9 
310,2 
247,1 
206,0 
225,8 
6.3 
220,1 
203,2 
203,8 
98.0 
172,8 
206,6 

272,2 




1 




1,33" 
0,74 
0,82 
0,88 
0,51 
0,67 
0,58 
0,76 
0,55 
0,51 
1,43 
0,60 
0,68 
1,63 
1.28 
0,86 
1,49 
1,28 
1,24 
1,16 
1.05 
1,34 
0.54 


: 


|||||||lll:-||5^-|:-|||p-| 
+ T +++■+++ 1+++T+1 + 1TTT4-++ 


H 


' 


237,96° 
238,68 
239,30 
239,98 
240,30 
240,38 
2*0,73 
241,07 
242,55 
2*5,90 
246,39 
2*9,36 
250,92 
251,98 
252,58 
264,96 
254,96 
257,80 
257,52 
258,04 
259,23 
260,20 
261,33 







2- . s ^- s- s- ^- ^- n;- « ^- 5 «.»."-«.« s » t- 




'^ 




iililsSsssssSssisssss^g . 



\ Cronoh: 



1 Uli s |s -ä I 



"' S 3 S 5 S S 2" 5 i i" 1 S' 2 S t S" S" S" ^' 2 1 1 1 g" S g 2 

1 T+++-f++ 1 +++ 1 1 ++T+ 1 + 1 + 1 ++++7 


*- w *' 2- o H ffl- 3 ?■ S" 5 g «■ ^- S «- J «- «- »- «- «* »- «- 5 «- «- S- 

T+T M+T+TTTT t+T + i+4-T + T++T"i4-T 


179,8 
17,4 

337,1 

338,7 

344,2 
0,6 
6,4 
58,8 

221,8 
12,2 
12,6 
27,0 

209,2 

187,0 
13,1 
19,6 

334,9 
39,8 

194,6 
36,8 

341,7 
24,4 

348,7 
83,0 
14,3 
5,7 
21,5 

238,1. 


309,6 
153,4 

306,8 
198,7 
203,6 
167,8 
219,1 
125,7 
324,8 
190,1 
201,8 
208,0 
344,6 

48,8 
196,9 
176,7 
232,0 
162,3 

54,5 
219,0 
130,6 
196,8 
134,5 
128,2 
234,0 
238,9 
164,0 
812,7 


0,56 
0,92 
1,29 
0.82 
1,13 
0,90 
0,6t 
2,29 
1,24 
0,76 
0,45 
0,64 
0,98 
0,66 
0,73 
0,64 
1,83 
0,65 
0,49 
1,06 
0,61 
1,64 
0,86 
0,67 
1,38 
1,61 
0,58 


» S 5 S S " "" E;" S " -" 5 S = S S S i - 2 £ £ S S 2 3 t 2 
++++++ 1 ++++ 1 +++ 1 +++ 1 1 + 1 +++ 1 + 


282,47 
283,49 

264,06 
264,26 
265,64 
270,10 
274,03 
275,72 
280,43 
283,28 
285,58 
285,93 
287,37 
290,05 
290,32 
291,61 
293,37 
293,14 
296,48 
298,59 
298,89 
299,50 
299,73 
299,88 
299,90 
299,92 
301,18 


«■ • 5- * «- V « * »- S' ^- «■ t- » «- ^- %- *- "« ffl- "-«-»«- f- « - 






D,<j,i,.,.,i.:, Google 



; 


1 




1 

"e. c- S f.- -: 


1 

& 


g" i i" = 1 - "" S 1 "" " 1 s - 2 "" § 1 £' 1 " s - 

1 +++ i + 1 1+1 1 ++ 1 +++++T+++ 




1 

i 


' 


1 1 1 3 1 1 » " §" *" 2 1 "' t • 1 1 5 = ^" 1 S S 1 
+ + +++ + + + 1 ++ 1 ++ l + 1 1 1 ++ 1 + j 


N 


. 


323.7» 

157.1 
24,7 

11.0 
242.4 

170,7 
187,4 
214,6 

63,8 
187,1 
357,5 

42,7 

45,5 
187,3 

44,8 

108,3 
88,6 
53,1 

235,0 
11,9 
33,0 
7,fl 





s 

1 


1 


100.2* 
59.2 
155,2 
149,8 
47,2 
85.8 
33,1 
7,0 
208.8 
37.0 
131,6 
218,0 
176,5 

186,8 
132,2 

250,2 
241.9 
192,6 
5,9 
105,4 
224,3 
124,0 




1 


1,30" 

0,58 
1,21 
0,63 
0,81 
0,87 
0,98 
0,82 
1.11 

0,56 
0,53 
0.54 
5,24 
0.91 
0,64 
8,43 
0,68 
0,76 
0,80 
1,05 
0,56 
4,66 


z 


i 


'S 


S S 5 i S ' S S 3 S S " - S S S i S g S 2 S 5 , 
1 + 1 1 1 +++ 1 + 1 ++++ 1 1 1 1 1 1 + 1 , 


H 


« 


302,26° 
304,13 
304,43 
307,94 
308,56- 
308,64 
309,68 
310,81 
312,76 
313,09 
314,73 
314,77 
315,1,0 
315,90 
316,84 
317,70 
317,85 
318,30 
318,65 
319,55 
321,12 
328,56 
328,98 




<^ 


» S- « "■ » « ^ m- P. S- w " S- « r- t- S- «- ffl S- <B " * 




1 




sS»sissslii-ii5ssisaäss , 



,i,i,..i-,:, Google 



I i 



I-+ I + +++++++ I +++++++++++ 



+T T + T+++T iT+iT + i 1T++7++T+T+T + 






-J '"■ r,„„,.,^G00glc 



Literatur Verzeichnis. 



be- 



liase, GrnndlageD der EigeD- 
egungen. 

für die Zouenbeobftchtuiigeii i 



AnwerB: Fiuidomectalkat 
nördlichen Himmel. Pabl. d. astr. Qesellsch. XTV. 

Anwera: Mittlere Örter von S3 «ndliclien Sternen. Pabl. d. astr. 
Oeaellsch. XVII. 

AuwerB: Fundomentiilkatalog für Zonesbeobaclitoiigen ajn 8äd- 
liimmel und Bildlicher Polarkatalog. A. N. 3131, 32. 

Auwers: Br^bniase der Beobachtungen 1750-1900 für die Yer-. 
besiening des Pundamentaltiitalogs des Berliner Jabrbaohs. A. N 
3927, 28, 2B. 

Auwera: Tafeln zur Redaktion toq Btemfcstalogen anf das System 
des FondamentalkatalogB des Berliner Jahrbaclu. Ergüuzuiigshefte zu 



. N., 1 



r. 7, 



Auwers: Nene Beduktion der Bradlejschen Beobachtungen. 
8t. Petersburg 1882, 1888, 1903. 

Bonner Stemverzeichnis. Erste bia dritte Sektion. Bonner Beob- 
achtungen, Bd. 3—5. 

Bonner Stemverzeichnis. Vierte Sektion. Bonner Beobachtungen, 
Bd. 8. 

The Cape Photographie • Durchmusterung. Annals of the Cape 
Observatory. Vol. in, IV, V. 

Oordoba - Durchmusterung. Eeaults of the National Ärgentine Ob- 
servatory. Vol. xm, XV, xvnL 

Honzeau: Ursnomätrie g^nörale. Annales de I'obaervatoire Boyal 
de Bmxelles. Nouvetle särie. Vol. I. 

Porter: Catalogues of proper motion stars. Publications of the 
Cincinnati Observatory. Nr. 12, 13, 14. 



Bailey: A Catalogue of 7922 southem stars observed wtth the 
Meridian Fhotometer. Annals of Harvard Coli. Observ. XXXIV. 

Lambert: Photometria aive de mensura et gradibus luminis, 
colorum et umbrae. Augsburg 1760. 

Laplace; De Textinction de la lumiere des astres dans l'atmosph^re. 
Traitö de Mfic eil. Tome IT, Chap. HI. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 245 — 

Xiindemanii: HelligkeitsmesanDgen der Besielachen Plejadeu- 
Bteme. T/Lim. de l'Acad. de Bt. PäMnbourg XXXII. 

LiademaDD: Die GröüenbliUBeii der Bonner Durchmustenmg. 
Supplement II aui Obeerv. de Poolcowa. 

Slaurer: Die Eztinktioii des FiiBtemlicllte« in der Ätmoaphäre in 
ihrer Beziehung zur astronomiaohen Refraktion. Zürich 1882. 

Müller: ■Photometrische Unteriiichnrigen. Publik, des astrophyg. 
Ohserr. zu Potsdam, Bd. HI. 

Uüller: Photometrische und spektroskopisohe Beobaehtnngen, an- 
gestellt auf dem Gipfel des Sintis. Publik, des aitrophys. Observ. zu 
Potsdam, Bd. Vm. 

Uüller and Kempf: PhohimetriBche DnrchmaBterung des nSrd- 
liohen Himmels. Publik, des astrophys. Obeerv. zu Potsdam, Bd. IX, 

xin, SIT. 

P e ir e : Photometrie researches. Annals ol Harvard College 
Observ. IX. 

Pickering: Observation« with the Ueridian Pbotometer. Annals 
of Harvard College Observ. XIT. 

Piokering: Photometrie Revision ot the Durchmusterung. Annals 
of Harvard College Observ. XXTV. 

Pickeriog: Photometrie Revision of the Harvard Photometry. 
Annals of Harvard College Observ. XLIV. 

Pickering: A Photometrie Dnrohmasterung including aJl stars 
of the magnitude 7,6 and brighter north of Deelination — 40°, Annals 
of Harvard Collage Observ, XI.V. 

Pritchard: üranometria nova Oxoniensii. Astronomical Obser- 
vationa made at the Cniversity Oberserv. Oxford, Nr. 11. 

BehwarzBChild: Beiträge zur photographischen Photometrii?. 
Publikationen der v. Kuffnerschen Stemwart« V. 

Seeliger: Über die GrölJenklaaaen der teleskopisehen Sterne der 
Bonner Durdunnsterungen. Bitzungabericht der Kgl. Bayer. Akademie 

xxvra, 147. 

Referat über das vorige von Kobold. Tierteljahrtschrift der Aatr. 
Gesellsoh. SXSIV, 192. 

Beidel: ttotereuehungen Aber die gegenseitigen Helligkeiten der 
fixBteme enter Grolle. Abhandl. der Kgl. Bayer. Akad. IX, 421. 

Wolff: Pbotometrisohe Beobachtungen an Fixsternen. 1. Leipzig 
1877; 2. Berlin 1884. 

Züllner: Orundznge einer allgemeinen Photometrie des Himmels. 
Berlin ISai. 

Zöllner: Photometrisebe Untersuchungen mit besonderer Rücksicht 
auf die physische Beschaffenheit der Himmelskörper. Leipzig 183S. 

Spektrum und Farbe. 
Cannon: Spectra of bright sonthern stars photographed with 
the 13 inch Boyden Telescope. Annals of Harvard College Observ. 

xsvm, 2. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 246 — 

Espim Tbe poution of the atars of typ« IV and of the variable 
Btars of type III in refarence to the nülky way. A. P. J. X, 169. 

Küvegligeth;: SpektTOskopiBche Beobachtung der Sterne zwischen 
0° und — 15° bis zu 7,5*" Größe. Beob. am aitrophjB. Obaerv. zu 
O-GjaUa THI. 

F. Krüger: Farbige 8teme. MitteiluTigBn der Sternwarte zu 
Altenbarg. 

Maurj: Speotra of bright «t»ra photographed with the 11 inch 
Draper Telesoope. Annale of Harvard Coli, Obsarv, XXVm, 1. 

Pickering: Tbe Draper Catalogue of etellar spectra. Ännals of 
Harvard Coli. ObHerv. XXVH. 

Scheiner: Über die Temperatur an der Oberfläche der Fixateme. 
Bitzungeber. der Kgl. PreuH. Äkad. zu Berlin. 1894, S. 357. 

Sobeiner: Untersuch imgon über die Spektra der helleren Sterne. 
Publifcat. des astrophys, Observ. zu Potsdam, Bd. VII, 2. 

Vogel und Müller: Spektroskop ische Beobachtungen der Sterne 
bis 7,5™ in dar Zone — l' bis -|- 30' Dekl. Pnblikat. des astrophys. 
Observ. zu Potsdam, Bd. III. 

Vogel und Wilsing: Untersuchungen über die Spektra von 528 
Sternen. Publikat. dea aittrophyB. Observ. zu Potsdam, Bd. XIL 

Entfernung. 

Elkin: Determination of the parallax of tbe ten first magnitude 
Stars in the norlhern hemisphere. Tranaactions of the astr. Observ. of 
Tale Univers. I, 255. 

Flint: Meridian observatioos tor etellar parallax. Publications of 
the Washbum Observ. XI. 

Oill: Besearches on stellar parallax made with the Cape Helio- 
meter. Ännals of tbe Royal observ. Cape of g. H. VIU, 2. 

Kapteyn: Bestimmung von Parallaxen durch Begistrierbeob- 
acbtungen am Meridiankreise. Annalen der Stemw. in Leiden VIL 

Kapteyn: Tbe parallax of 248 stars ot tbe region around 
BD. + 35°. 4013. Public. o( the astr. laboratory at GroniDgen I. 

Peter: Beobachtungen am Gechszolligen Bepsoldschen Heliometer 
der Leipziger Sternwarte. Abhandt. der Kgl. Bachs. Geaellich. XXII, 
XXIV. 

Peters: Becherches sur les parallaxes des ^toiles flxeB. M£m. de 
TAcad. de St. Pötersbonrg, VI. S^rie, T. V. 

Bewegung. 

Anding: Beziehungen zwischen den Methoden von Bessel und 
Argelander zur Bestimmung des Sonnenape;i. München 1895. 

Anding: Kritische Untersuchungen über die Bewegung der Sonne 
durch den Weltraum. München IflOI. 

Herschel: On the proper motion of the sun and solar System. 
Phil. Tranaaction of the B, Society of London 1783. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 247 — 

Herachel: On the direotion and velocity of tlie aun and solar 
Kjfltein. Phil. Traneaotion ot the E. Society of London 1806. 

Herachel: On the quantlty and velocit;]' of the solar motion. 
Fhil. Transaction of the B. Society of London 1803. 

Kobold: Untersuohiing der Eigenbewegungen des Äuwers- 
Bradley-Katalogs nach der BesBelschen Methode. Nova Acta der 
der Kais. Leop. Afcad. LKIV. 

Uayer: De motu äiarum proprio commentatio. Gommentarü 
Boc. reg. Scient. Qottingenais 1775. 

Mädler: Die Bigenbewegongen der Fixsterne in ilirer Beziehung 
zum Gesamtsystem. Doipater Beobachtungen !£IV. 

Vogel: Untersuchungen über die Eigenbewegung der Bteme im 
Visionaradius auf apektrographiaohem "Wege, Pubijiat. des astrophys. 
Obsetv, üu Potsdam, Bd. VU, 1. 

Pixaternsystem. 

Easton: Jia voie lactäe dana l'h^misphire boräal. Dordrecht et 
Paris 1S93. 

Easton: La distribution de la lumiäre galactique. Verhandl. der 
Akad. zu Amsterdam Till, 3. 

Hall: Sidereal aystem. Mem. of the Boy. Soc. XLIH, 157. Monthly 
Not. XXXK, 127. 

Kobold: Heferat über Seeliger: Betrachtungen über die räum- 
liche Verteilung der Fixsterne. Vierteljahrasohrift der aatr. Gesellsch. 
XXSIV, 192. 

Plasamaan: MilahatraüeoKeiclinungen und Stemzählungen. Hit- 
teil, der Vereinig, von Freunden der Astr. und kosm. Physik HI, 102. 

Kistenpart: Untersuchungen über die Konstante der Präzessioo 
und die Bewegung der Sonne im Piisternsysteme. VeröfEentl. der Stern- 
warte Karlsruhe III. 

Schiaparetli: Sulla diatribuzione delle stelle visibile ad occhio 
Dudo. Pnblio. del reale osserv. di Brera in Uilano XXXIV. 

Seeliger: Betrachtungen über die räumliche Verteilung der Fix- 
sterne. Abhandl. der KgL Bayer. Akad, XTX. 

Seeliger: Zur Verteilung der Fixsterne am Eiramel. Sitzungsher. 
der Kgl. Bayer. Akad. XXIX, 3. 

Stratonoff: Etudes anr la struoture de l'nnivers. Public, de 
l'observatoire de Taclikent 2, 3. 

W. Struve: Etudes d'astronomie stellatre. St. Fätersbourg 1847. 



,,;. Google 



EEGISTEE. 



Aberration 68, 

iqu.», 8. 

— , Bewegung desselben 6. 

— , paraUaktischer 93, 123. 

Airy, Sonnenbewegung, Hetbode 

100. 
— , — , Zielpunkt 101. 
Almageit, HeUigkeitMugaben det- 

Al-6nli, Bternkatalog 46. 

Amerikanebel ISO. 

Anding, Bewegungen, Theorie 123, 

134, 135. 
Andromedanebel 1TB. 
Antjapez 84. 
Apei. Tgl. Bonnenbeweg^ng, Ziel- 

Argelander, Bewegangen, Bestim- 

mang 80. 
— , BewegungBgeaetz im Universum 

216. 
— , Durchmusterung 47. 
— , OröSenBCllätzung 13, 14. 
— , Sonnenbewegung, Methode 98. 
— , — , Zielpunkt 93, 98. 
— , Sternbilder 8. 
Argelandersche Sterne, Beziehung 

ZOT MilohstraOe IST. 
Astrophotometer IB. 
Auwers, Bewegungen, Bestimmung 

80, 81. 
— , BradleyBch6Beobachtungen46. 
~, Fundamentalsjstem 36. 
— , Parallaxen 71. 



BackhouBe, Anordnung der Sterne 

181. 
Bailey, BeUlgkeitskatalog 53. 



Bakhnyzen, Bewegungen, Hypo- 
these 118. 

— , Sonnenbewegung, Zielpunkt 118. 

Bau des Universums ISSf. 

Bauer, Parallaxen TS. 

Bayer, Btemnamen 9, 

Becker, Bewegungen, Bestimmung 
SO. 

Belopolsky, Parallaxen 69. 

Berberich, Beziehung zwischen 
Nebeln und Sternen 181. 

Bergkristall, Brechung 19. 

Bessel, Bradleysche Beobachtun- 
gen 46. 

— , Entfernungsbestimmung 32. 

— , Gröfienskala 15. 

— , Farallaien 69, TO. 

— , Polmethode 92. 

— , Präzessionskonstante 9, 106. 

— , Stellung zur Frage der Soonen- 
bewegung 90. 

— , Stemaysteme 119. 

Besiels Zonen, Sternverteilung 152. 

Bewegung, Allgemeines 35. 

— , Beziehungen zu den physikali- 
schen Eigenschaften 147. 

— , — zur Entfernung 210, 

— , direkte, retrograde 09. 

— in der öesicbtslinie 37. 

— im Univeraum, Partialiysteme 
222. 

— , pnrallak tische 37. 
— , totale 40. 

Bewegungsgesetz im Universum 216. 
BewegungBgleicliungen im Univer- 
sum 219. 
Bolte, galaktische Botation 118. 
Bond, GrölJe der Sonne SB. 
Boraston, Verteilung der Spektra 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Boia, SoDBenbewegung, Zielpunkt 

114, 
Bradley, Aberration 68. 
— , Bewegungen, Bestimmung 80. 
— , Entfern ungabeetimmung 68. 
— , 6teniöi"ter 46. 
Bravai«, Bewegungen, Hypothese 

115. 



c. 

Campbell, Bewegungen, Beatim- 

— , — , Größe 147, 149. 

— , Sonnenbewegung, Zielpunkt 108, 

— , Sterne mit Wageeratoffatmo- 

spMren 66. 
Oannon, Sternapektra 62. 
Oapetlasleme 2S. 

Celoria, Sau der UUchstraBe 177. 
— , Stemzäblung 164. 
Christie, BotationdasStemsystems 

— , Stemzahl auf photographischen 

Platten 165. 
Clftrk, GröJJe der Sonne 58. 
Comstook, Bewegung und £Dt- 

femung achwaclier Sterne 215. 
— , EntfemungsbeBtimmuiig 32. 
Cordoba Durclimnatemng 48, 



B'Äireat, Bteme derKlaaae III 62. 
Davis, Parallaxe von 61 Cygni 70. 
Deklination 8. 
De Sitter, Parallaxen 70. 
Dichtigkeit der Bteme in der Milch- 
straße 177. 
- der Stemverteilung, scheinbare 



42. 



205. 



n Baume 1: 



I f., 197, 203, 



Direkte Bewegungen 9S. 

Dispersion der Luft 32. 

Distanz 12. 

Donner, Farallaxenaufnahmen 73. 

Doppelgteme , Entlemungsbestim- 

muDg 34. 
Doppler, Bewegung in der OesichtB- 

Dunör, FarbenacMtzung 58. 



Dunkir 

105. 

— , —, Zielpunkt 101. 

Duponchel, Bewegungen, Hypo- 
these 142. 

DurchläsBigkeitskoetQzient 22. 

DurcbmuBterungen 47, 48. 

Draper Katalog 61. 



Eaatou, Bau der Milchstraße 178. 
— , IntenätätsverteilnngdesStemen- 

licbtea 168. 
Eigenbewegung , Daretellnng der 

Bichtang 110, 126. 
— , Deflnition 35. 

— der Nebelflecken 183. 

— , Entdeckung durch Halley 79. 
— , Größe und Richtung 36. 

— in Beziehung zur Entfernung 
7B, 210. 

— , Messung 36, 81. 

— , mittlere als Funktion der Sonnen- 

bewegung 213. 
— , mitüeret Fehler derselben 36. 
— , Pole derselben 92, 120. 
— , TerSnderliche 112, 
— , Verteilung der Fehler derselben 

127 1 
Ekliptik 8. 

Entfernung, Hypothesen 100. 
— , mittlere der GrÖßenklasBen 193, 

203. 
— ■, TgL auch Parallaxe. 
Epetein, Btemeichungen 151. 
Erdabplattung, Wirkung deraelben 9. 
Erdachse, Bewegung 8. 
Erdbahn 8. 

Espin, Parbensohätiungen 58. 
— , Sterne der Klasse III 92. 
— , Stemspektra, Verteilung 67. 
Euler, Bewegung in Globular- 

ay Sternen 217. 
Extinktion in der Atmosphäre 24, 

— im Weltenraume 25. 
— , Wirkung 194. 
Extinktionakoeffizient, berechnet aus 

der Stemzahl 194, 196. 



D,g,i,.,.d.:, Google 



— 250 — 



Farbe, EinBnfi auf die Helligkeita- 
meesoiigeQ ST, 59. 

— , Verteilung der 8t«rne nacti der- 
selben 60. 

FarbenikaU, Bcbmidtsche 27. 

Fechnencbes Geaet^ 16. 

Fehler, Bygtematiaolie der Kataloge 

Finlaj', Parallaxen 70. 

Fixsterne, Bezetobnung 6. 

— , Kamen 7. 

Firstemkateloge 45. 

FixstemBystem, vgl. Tlniversum. 

Flamateed, Sternbezeichnuag 7. 

— , Stemkatalogp 48. 

Plint, Parallaien 73. 

Fraunbof eracbe Linien, Messung 
der Verscbiebung 39. 

, Verschiebung durch Bewe- 
gung 98. 

Friihlin gapunkt 10. 

Fundamentalkatalog 3S, 81. 

Fundamefttalay Sterne 36. 



G. 

Galilei, EntfernungabestimmuDg 

Galloway, Sonnenbewegung, Ziel- 
Gasnebel, Verteilung derselben 193. 

Gauss, Bewegungen, Darstellung Ol. 

Gelbliche Sterne 28. 

Geschieht« des FixsternbimmelB 82. 

Gill, Parallaxen 70. 

— , Photographische DurobmUBte- 
rung 48. 

— , Rotation des Sternsystems 144. 

Glaskeilphotometer 21. 

Globulargy Sterne 218. 

Gould, Pol der Milohatraße 184. 

— , Bternbezeichnung 7. 

— , Btembilder 9. 

— , Stpruzahlen 154. 

— , Uranoinetria Argentina 51. 

— , Verteilung der hellen Sterne 153. 

Gouldflcher Kreis 154, 171. 

Gradient 42. 

Größe auf photographiachen Auf- 
nahmen 23. 

GrÖCeuangabe , Beduktlon auf die 
B. D. 52. 

— , photometrisohe Skala 



GröSenBChätzang , vgl. Helligkeita- 

Bohätznug. 
OrCßenekala, photometrische 16. 
— , visuelle 12. 
Gylden, Parallaxeuformel 207. 



Halley, Bewegungen, Entdeckung 



S2. 

Harvard Photometry 53. 

, Einfluß der Farbe in der- 
selben 59. 

, Verteilung dar Bteme der- 
selben 155, 175. 

Harzer, Sonnenbewegang, Methode 
122. 

Hauptebene der Starnyerteiliiugl73, 
184. 

Hauptscbnitt bei einacbBigen Kri- 
stallen 19. 

Heliometer, EntfemungBbeBtiinmnng 
32. 

Heliumsteme 29. 

— , Verteilung derBelben 64- 

HeUigkeit, Änderung durch Bewe- 
gung 50. 

— , Beziehung zur Bewegung 147. 

Helligkeitsschätzung, Methoden IS, 

— , abhängig von der Farbe 27. 

Helligkeitüskala, photometrische 16. 

— , visuelle 12. 

Henderson, Bewegungen, Bestim- 
mung 81. 

— , Parallaxen 68. 

Herschel (W.), Amerikanebel 179. 

— , Bau des UniversuniB 186. 

— , Bewegungen, Theorie 85 f., 100. 

— , Gestalt des MilchstraßenBysteina 
188. 

— , Größenangaben 16. 

— , Helljgkeitsschätzung 13. 

— , Konstitution der Milchfltraüe 1 72. 

— , Sonnenbewoguog, Zielpunkt 89, 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Hersehel(J.),HelIigkeLtfl9(;hStzung 
13. 

— , galaktiBclie Rotation 115, 

— , SterneiohuBgen 151. 

— I Verteilung der hellen Sterne 153. 

Hevel, Sternbeieiclinung 7. 

— , Stemkatalog 46. 

EiinmelBäquator 8, 

Himmelsk arten 47. 

— , photogTL^bische 48, 1S5. 

Himmelspole 8. 

HippaToh, FräzessiOD B. 

— , Sternört^r 46. 

— , — und Entdeckung der Bewe- 
gungen 79. 

H Öffler, StemHysteme 148, 

Homann, Sonnenbewegung, Ziel- 
punkt 107. 
Houzeau, MilclistraBe, Lage 184. 

— , 8 tem Verteilung 163. 

— , Uranom^trie gSnSrale 47. 

EugginB, Bewegungen, Bestim- 
mung 82. 

Huygliens, Bau des Uni 

— , Grolle der Sonne 58. 



Intensitäts Verteilung des Stemen- 

lichtea 167. 
Isophotisclie Karte 168. 



Kalkspatprismen 18. 

Kant, Bau des Universums 3, 

Kapteyn, Bewegungen, Beziehung 
zum Spektrum 148. 

— , — , Darstellung 99. 

— , — , Größe 213, 

— , — , Hypotlieae 142. 

—-, Parallaien 69, 72. 

— , — , photographisclie Bestim- 
mung T3, 

— , — . von 61 Cygni 70. 

— , Pai-allaxenforniel 208. 

— , phoMgiapliiselie Durchmuate- 

— , Präzeaaion 106, 

' — , Säkularparallaie 214. 

jung, Methode 102, 



Kapteyn, 8onnenbewegung, Ziel- 
punkt 104, 113, 114. 

— , Sterndichte bei photographisohen 
Aufnahmen 58. 

— , VertieüUEg der bewegten Sterne 

Kapwolken 86, 183. 

Karte der Intensität des Stemen- 

licbtes 168. 
— der Stemverteilung 165. 

Zielpunkte 137, 

— , inophotiBche 168. 

Katalog der eatronomiscben Glesell- 

Bchaft 81. 
Eeeler, Bestimmung von Badial- 

gescbwindigkeiten 83. 
— , Sterne mit Wasserstoffatmosphä- 

ren 66. 
Keilpbotometer 21. 
Kempf, pbotometrische Durch- 
musterung 63. 
— , Sonnenbewegung, Zielpunkt 107, 
Kepler, Bau des Universuma 2. 
Kleiber, Beziehung zwischen Be- 
wegung nnd Entfernung 211. 
Klinkerfues, parallele Bewegun- 
gen, Erkennung 121, 
— , BternBjsteme 144 f. 
Klügel, Bewegungen, Theorie 93. 
Knoten der MÜchstcaQe 12. 
Kobold, Bewegungen, Darstellung 
der Eichtung 110, 126 f. 
— , Hypothese 133, 134, 
— , Polmethode 120. 
Oeaetze der Stemzahlen 164, 
Lage der HilchstraOe 184. 
Präzeeaionskonstante 129, 130. 
Beduktion der OrQQen der Har- 
vard Photometry 56. 
Sonnenbewegung , Methode 102, 
08, 

— , Zielpunkt 102, 110, 125, 126, 
Stemverteilung im Baume für 
Iteme bis 6m 190. 
Stemzählnng 162. 
Symmetrieebene der 40 hellsten 
Sterne 154, 
Universum, PartiaJaysteme 222. 
Verteilung der Bteme der 
Klasse I 63. 
Kövesligethy, spektroskopische 

Durchmusterung 61, 
— , Sonnenbewegung, Zielpunkt 107. 
Koiorimetflt 20, 27. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Eondeni&tioDen der Stern TertaUnng 

171. 
EonsUmte der galaktiichen Rotation 

118. 
— der PrftzeMiOD 9, lOö, 129. 
— , photometrische 44, bfl, Ibi, 160, 

163, 165. 
Koordinaten, Verwandlung 13. 



Ems, ßoDldacber 154. 

Krüger (Ä.), Durchmiuteruiig 47. 

— , Parallaxen 71. 

Eröger{F.). FarbenachStzungen 58. 



L. 

Lacaille, StemCiter 81. 

Länge, ekliptikala 12. 

— , galaktische 12. 

Lambert, Bau dea UniverauniB 2. 

— , ExtinktionBformel 24. 

Laplace, Theorie der Extinktion 

25. 
Leiemebel als Bild der Uilchstrafie 

177. 
— , Parallaxe desselben 183. 
Licht, polanaiertes 18. 
Lichtintensität, absolute der Sterne 

75. 
Lichtzeit 75. 
Linderaanu, phot«metrische Ar- 

— , pbotometrieche Konstante 56. 
Littrow, Stemzablen der B. D. 
152. 



Mayer, Bewegungen, Bestia 



64 f. 

Meridian-Photonieter 22. 

Michell, Größe der Bonne 58. 

— , theoreÜBche Stemverteilung 45. 

Milcluitralle, Bedeutung für das Vix- 
etemsyatem 2, 3. 

— , Beziehung der Bewegungen zu 
dereelbeu 115, 118. 

— , — zur Stemverteilung 151. 

— . Charakter 172, 176. 

— , EnUtehung 167. 176. 

— .Koordinaten, bezogen auf die- 
ielbe 12. 

— ■ Lage ihres Poles 184. 

UilchstrafieuBTBtem nach Herschel 
18B. 

Uonck, Beziehung zwischen Be- 
wegung und Spektrum 148, 149. 

Uäller, ExtinktJonskoefäzient 25. 

— , photometriache Durchmusterung 



■, — , Größe 147. 
', Bewegungsgesetze 119, £16. 
', Sonnenhewegung , Zielpunkt 9 
alUBBChes Gesetz 19. 
askelyne, Bewegungen. Bestim- 



N. 

Nebelflecke, Bedeutung 2. 

— , Beziehung zur Milchstraße 181. 

— , Parallaxe und BadialgeBOh win- 
digkeit 183. 

— , Verteilung 182. 

Neigung der MUchatraße 12. 

Newcomb, Fundame ntalsyetem 36. 

— , mittlere Parallaxe 211. 

— , photographiache Photometrie 67. 

— , Prazesaionskonatante 9 , 106, 
107. 

— , Bchiete der Ekliptik 10. 

— , Sonnenbewegung, Zielpunkt 114. 

— , Symmetrieebenen der Stemver- 
teUnng 154. 

— , Verteilung der bewegten Sterne 
150. 



ayatemen 2 IT. 
Nioolsches Prisma 1 
Nutation 9. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Ortabestimmung 6. 
— , Oenauigkeit derselbea 16. 
Oithott, Farbe nkatalog 5S. 
Ondemana, PaiallaxeuCalel 207. 
Oxford, Uranojnetria nora &3. 



p. 

PanDskoek, Beziehung zwischen 

Bewegung und Spektrum 144. 
Farallaktischer Äquator 93. 
Parallaxe, absolute 31. 
— , Definition 30. 

— der Sterne 1. Größe 70. 

— eines Sternsyetems 146. 
— , Formel von Gylden 208, 

— , Kapteyn 209. 

— , Uethoden der Bestiramang 31, 

es f. 
— , relatiTe 32. 

:— , — , Verhalten zur abaoluten 34. 
— , spezielle Werte 88 f. 

— von Nebeln 183. 
— , Wirkung auf die Koordinaten 31. 
Paralleltreifl 8. 
Partialaysteme 222. 
Peirce, Eelligkeitsbestiiniuungen 

62. 



218. 

— , Parallasen 68. 
Photographiaclie Autnatunen, Stern- 

grÖBe 23, 57. 
— Himoielflkarte 48. 

, SternverteLlung 165. 

Photömeter von Piokering (Mor.- 

Phot.) 22. 

Bteinheil 17. 

Zöllner 18. 

Photometriache Durchmusterung, 

Pickeringa 53. 

, Potsdamer 53, 54. 

— — , GröBenangaben derselben 55. 
Photometrische Konitante 43. 



165. 

, Beziehung zur Btemzahl und 

Entfernung 44. 

Photometrisc be Skala 19. 
, Stemkatalog 80. 

Picard 46. 

Pickering, Wert der photometri- 
gehen Konstante 160. 

— , Draper Katalog 61. 

— , Fehler der GröflenangabeD 60. 

— , Harvard Photometry 58. 

— , Photometrische Durchmastemug 
53. 

— , Spektralk lassen 30. 

— , Stemzählnngen 160, 161. 

— , Verteilung der Qasnebel 183. 

— , Sterne bis 7™ 159. 

— , — " — der Klasse I 63, 96. 

Plaoetarisohe Nebel, Verteilung der- 
selben 183. 

Piasamann, Intensitätaverteilung 
167. 

? o RS o n . photometrische Gröllen- 
skala IS. 

Pol des Äquators 8. 

der Eigenbewegung 82, 
— MilchstraSe 1B4. 

Polarisiertes Licht !8. 

Polaratem, Parallaxe BS. 

rter, Bewegungen, Verzeichnis S 2 . 
Sonnenbewegung. Zielpunkt 101. 

Poaitionswinkel 12. 

Potsdam , photometrische Durch- 
musterung 53. 

— , , EinBuB der Farbe 59. 

Präzeasion 9. 

— , Erklärung u. Unterscheidung 10. 

— , Wert der Konstante 9, 106, 129. 

— , Wirkung auf die Bewegungen 94. 

■ — , — Koordinaten 11. 

Prej, Verteilung der Sterne bis 

Prisma, Nicolsches 18. 
Prismen photometer 17. 
Pritcbard, Parallaxen 146. 
— I Uranometrie 63. 

roctor. Stemaysteme 120. 

', Mittelpunkt des Stemaystems 220. 
PtolemäuB, GröSenskala 13. 
— , btembilder 6. 
— , Sternkatalog 46. 
Purkinje-Phänomen 27. 60. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



— 254 — 



Badialgeschwindigkelt, Bestimmung 

37, 82. 

— , DargteUuQg 111. 

— der Nebel 184. 

— , mittlere 213, 214. 

— , Unteranohung der 8oiinenbewe- 

gang durch dieselbe lOT. 
— , veränderliche 112. 
RadiatioiiBpuiikt, Bestimmang 123. 
Rambaut, systematlsohe Fehler 

der FArallfucenmessangen 70. 
RauckeD, galaktisoheBotatianllS. 
Kayet, Spektralhlasse Db 29. 
BeklaBzenBiou B. 
Retrograde Bewegung 99, 
Ristenpart, galaktiiche Rotation 

118. 
— , Hauptebene der Stern Verteilung 



Schur, Parallaien 69, 70. 

Schwarzschitd, photographische 
Photometrie 24. 

Schwellenwert 168. 

Seoohi, Bestimmung von Badial- 
gescb windigkeiten 82. 

— , SpektralklasHen 2B. 

Seeliger, Dimensionen des Fix- 
sternsystem n 202, 205. 

— , Entfernung der Größenklassen 
203. 



173. 

— , Sonnenbewegung, OröOe 105. 
— I StemverteÜung in der Hilch- 

atraße 174. 
— , ungleichförmige Bewegung 118. 
Römer, Stemörter 80. 
Kötliche eterne 29. 
Rotationakonatante , galaktozentri- 

ecbe 118. 
Rutherfurd, Parallaxenaufnah- 



Säkularparallaxe 214. 

Scheiner, Bedeutung der Spektral- 

klassen 61. 
— .Bestimmung von Badialgeschwin- 

digkeiten 82. 
— , Stemdichte bei photogtaphischen 

Aufnahmen 57. 
Sohiaparelli, Karten der Stern- 

Verteilung 165. 
— , photometrisohe Konstante 155. 
— , Stern Verteilung Im Räume 195. 
— , Stemzählungen 155. 
Schiefe der Ekliptik 10. 
Sohlesinger, photographische Snt- 

femungsbestimmung 33. 
Schlüter, Parallaxen 71. 
Schmidt, Farbenakala S7. 
Sohönfeld, Bewegungshypothese 



— , Gradienten der StemverteÜung 



, Durchmusterung 47. 



167, 

— , GröBenangabe der Harvard Pho- 
tometry 56. 

— , GröBenangabe, abhängig von d er 
Stemdichte 57. 

— , phoCometriache Konstante 163, 
165. 

— , Rotation des Stemsystems 144. 

— , Stemzählungen 15«, 161f. 

— , Theorie des Univerauma 19B f. 

— , ungleichförmige Bewegung 111. 

— , Wirkung der Dispersion 32. 

Seidel, Extinktionskonstante 25. 

— , Helligkeitakatalog 52. 

Sequences, Method of 13. 

Sirius, Zentralkörper nach Kant 3. 

Biriussterae, Definition 28. 

— , Verteilung 63. 

SiriuBweite 90. 

Skala, phob>iaetriache 16. 

— , visuelle 12. 

Bonne, photometriache Größe der- 
selben 58. 

Bonnenbewegung, Einführung 84. 

— , Größe 89, 105, 107, 108, 109, 
110, 131. 

— , Grundgleichung 88. 

— , Karte der Zielpunkte 137. 

— , Methoden der Bestimmung: Airy 
100, Argelander 98, Bensel 92, 
Bravais 115, Herschel 8«, 88, 
89, Kapteyn 102, Kobold 102, 
121, 134, Mayer 84, Badial- 
geach windigkeiten 107 , Schön- 
feld 115. totale Bewegungen 108. 

— , — , Einfluß der Größe der Be- 
wegungen 102, 125. 

— , — , Helligkeit der Sterne 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Sonnenbewegiiiig, Methoden, EinfluH 
der aystemaüschen Fehler 113. 

~-, Zielpunkt: Air; 101, Arge' 
lander »S. 99, Bakhnyzei] IIB 
119, BoBB 111, Camphell 108, 
Dnnkin 101, HerBObel SB, 8», 
»0, Homann 107, Kaptejn 104, 
114, Kampf 107, Kobold 102, 
109, 110, 125, lae, I2fl, 130, 
KÖTCsligethy 107, MSdli 
Newoomb 114, Porter 
t. StruTB 101, O. Strui 
Stompe 101. 

— , Wirkung auf deo Eoheinbnren 
Ort B4. 

SonueoBteme, Definition 29. 

— , Verteilung 66. 

Sonnenaterritaaufen 1&4, 172, 175. 

Sonnenaternsjstem 146. 

SoDnenBystem, Darstellung der baot)~ 
achteten Bewegungen 135. 

Spefctralcharakter der nahen Bterae 
78. 

Spektraltypus, Beziehung zur Be- 
wegung 148. 

Bpektrum. Einteilung nachLockyer 
30, Pickering 30, Beoohi 29, 
Vogel 28. 

— , Verteilung der Sterne auf die 
KlaBsen S2f. 

— , der einzelnen Klassen 

63. 

SpezialbeweguDgen 84. 

— , Ahhängigkeit von der Entfer- 
nung 213. 

— , Beziehung zur MilchstraOe 115, 
IIB. 

— , BeziehungzurBpektralklaBsel44, 

— , Gesetzmäßigkeiten 90, 110, 120, 
128, 132, 112. 

— , Größe 105. 

— , Hypothesen über dieselben 67, 
108, in, 114, 115, 133, 142. 

— , Wirkung derselben 84, '86. 

Spiralnebel 1T9. 

— in den Jagdhunden 179. 
— , Verteilung 183. 
Bteinheil, Größe der Sonne 58. 
— , Prismen photoraeter 17. 
Sternbilder e, 

Sterne, Bezeichnung 6. 

— in der Nähe der Sonne 78. 
— , teleBkopische 15. 

Stern eichuugen 151. 



Sternen leeren 181. 

Stemenllcht, Verteilung der Inten- 
sität 167. 

etemfarbe 26, 58, 

— , Einflufl auf die Helligkeita- 
measung 27, 5fl. 

StemgrüQe, photographische 23. 

— , pbotoinKtrische 16. 

— , Tisuelle 13, 15. 

atemkaufen, Verteilung 182. 



Stemort, Genauigkeit 46. 

— , relativer 12. 

Stemsysteme 119,182, 133, 136, 144. 

Stemverteilung. Allgemeines 42. 

— bei den Nebeln 181. 

— , Hauptebenen derselben 173. 

— im Baume für die Sterne bis 
ein 190. 

nHch Seeliger 201, 203, 

205; nach Sttuve 190. 
— , spezielles Studium deiBslben ISOf. 
Stern Terzeichnisse 45, 79, 
Stern weite 74. 
Stemwolken 172. 
Stemzahlen 150 f. 

— der photographiBChen Himmels- 
karte 165. 

— und photometrisohe Konstante 43. 
Btratonoff, Bau der MilcbstraBe 

171. 



— , GröflenBkala 15. 

— , Stemverteilung 151. 

Struve (0.), Pr&zesaion akonstante 

9, 106. 
— , Sonnenbewegung, Größe 105. 
— , — , Zielpunkt 99. 
Struve (L.), Präaessionskonatanta 

106. 
— , Rotationskonstante IIB. 
— , Sonnenbewegung, Größe 105. 
— , — , Zielpunkt 101. 
Stufenscbätzung 14. 
Stumpe, Botationskonstante IIB. 
— , Sonnenbewegung, Große 105. 
— , — , Zielpunkt 101. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



lerncl 



Stumpe, SoDDeabewegung , Ziel- 
pD£i£t, abh&Dgig von der Hellig- 
keit 102. 

Btimdenkreil 8. 



Totalbewegungen 109, ISS. 
Tuoker, OröBen der G. P. D. 57. 
— , Stemzabl und photometriiohe 

Konatant« 161. 
Tapmann, OrÖSen beiFtolemäas 

50. 
Turner, Botation des StemaystemB 

Tycho Braha, Btemkatalog 45. 

u. 

^iDgli-Beigh, Bternkatalog 46. 
TJniveranm, Bau nach Argelander 

216, M. Hall 220, Mftdler 216. 
— , BawegungBgleichuDgen 219. 
— , Ideen der Vor- He räche Ischen 

Z«it 2. 
TTranometria Argentina, QrfiBeiiBkala 



, Btembilder 6. 

üranometria dota Oxoniensis 53, 

, Einfluß der Farbe 59. 

TJria major -ßmppe 1*5. 



Veenstra, Beziehungen, zwiachen 

Bewegung und Spektrum 144. 
Teränderliche In Globularsyetei 

217. 
Verteilung der Gesamtintenutät des 

Lichtea 167. 

Nebel 182. 

Sterne auf die Spektralkla 

82. 



Verteilung der Bteme d« 
Spektralklasaen 03. i 



150. 



' mit Eigenbow 



laxen 09. I 
eiterechnoi 



der Btemhaufen 182.- 

, Boheiiibare der Sterni 

Vogel, Beitimmuug vf 

geachwindigkeiten 82. | 
-, Bpektra der helleren i 
-, Spektralklanen 28. 1 
-, apektroskopisohe Dua 

ning 61. \ 

-I Spektrum und Ent^ 

zustand 61. | 

w. 

Wagner, Parallaxen i 
Wabrecheinlichkeiterechn oi 

Btemverteilung 4 
Wasaei'stoffatmoaphäreQ 

nh 66. 1 

WeiBe Bteme 28. 1 

Wichmaun, PnraUaxen 7] 
Wilaing, Farallaxen 68, 74 
Spektra der helleren Su 
nnecke, ParaUoxen 71.! 
Wolf, Amerikanebel 179. \ 
•Sterne 29. 1 

— . Verteilung der Nebel 181 
Wolff, Helligkeitskatalog; 51 
Wollaaton, QrCße der SonJ 
Wright. Theorie des Weltol 

z. I 

Zentralkörper nach Argeli 
!IS, noch Uädler 218. 1 

Zielpunkt der Sonn enbewegun^ 
Sonnenbevegung. t 

Zirkularpolnriaation 19. 1 

Zöllner, EinänQ der Farbol 
photometrische MeBsung;en A 

—, Helligkeitakatslog 52. | 

— , Photometer IB. 



Berichtigungen. 

Seite 2, Zeile 17 v. o. lies Wrights statt Wright. 

, 108, „ 2 V. o. lies Bewegungen statt Bewegung. 

. 123, , 20 V. u. lies Caucby Matt Anding. vgl. 

„Über die Bestimmung des Apex" A. N. 3998. 



D,g,t,.,.d.:, Google 



:erne.I 



D,g,t,.,.d.:, Google 



ia 



.;, Google 



Aan 



D,g,t,.,.d.:, Google 



.;, Google 



Di. Google- 



14 DAY USE 

RETURI^XO DESK FROM WHICM BOHR 

VBtRÖNOMY, MATHEMATICS. 
STATISTICS LIBRARY 

This book is due on the last dote scemped below, ot 

OD the date to which reaewed. 

Renewed books ai« subjeci to inunediate recall. 



Geneiiü LibiuT 

Unlveniir of California 

Bukeier 



D,g,t,.,.d.:, Google 



Kt^ 






■ VC 104^90 




I 



M177045 



<'ßSoi 



THE UMVERSTTY OP CALIFORNIAiUratARY 



1 




D,<j,i,.,.,i.:, Google 



D,g,t,.,.d.:, Google 



